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Resumen
Actualmente se conocen 473 sistemas exoplanetarios mu´ltiples, de los cuales 51 poseen cuatro o
ma´s planetas. En este trabajo, presentamos ana´lisis estad´ısticos de las propiedades f´ısicas tanto
de las estrellas que los albergan como de los planetas que los componen, y de las configuraciones
orbitales de estos sistemas.
Separando los sistemas en chicos (dos o tres planetas) y grandes (cuatro o ma´s planetas),
analizamos la metalicidad de las estrellas hue´spedes, agregando como un tercer grupo las estrellas
que albergan Hot Jupiters. Estudiamos si los planetas esta´n ordenados preferentemente por
taman˜o en sus sistemas.
Centra´ndonos en los 51 sistemas ma´s numerosos, medimos la razo´n de taman˜os de los planetas
y la compactez de los sistemas, y analizamos la posibilidad de una relacio´n entre estos para´metros.
Estudiamos la diversidad de los sistemas planetarios mu´ltiples actualmente conocidos en relacio´n
al Sistema Solar.
Investigamos las distribuciones espectrales de energ´ıa de las estrellas que albergan sistemas
planetarios mu´ltiples en busca de posibles discos debris1 en estos sistemas. Realizamos ana´lisis
comparativos de propiedades estelares y planetarias para los sistemas con y sin excesos en IR,
y estimamos temperaturas y radios de los discos para los sistemas con excesos en dos o ma´s
filtros.
1Literalmente, discos “de escombros”. Discos circunestelares formados por polvo y planetsimales; son rema-
nentes del proceso de formacio´n planetaria.
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Abstract
473 multiple exoplanetary systems are currently known, of which 51 possess four or more planets.
In this work, we present statistical analyses of the physical properties of both the host stars and
the planets, and of the orbital configurations of these systems.
Separating the systems in small (two or three planets) and large (four or more planets), we
analyse the metallicity of the host stars, adding as a third comparison group the stars that host
Hot Jupiters. We investigate if the planets are are ordered preferentially by size in their systems.
Focusing on the 51 most populated systems, we measure the size ratio of the planets and
the compactness of the systems, and analyse the possibility of a relationship between these
parameters. We study the diversity of the currently known multiple planetary systems in relation
to the Solar System.
We investigate the spectral energy distributions of the stars hosting multiplanetary systems,
searching for possible debris disks2 in these systems. We perform comparative analyses of ste-
llar and planetary properties for the systems with and without IR excess, and estimate disk
temperatures and radii for the systems with excesses in two or more filters.
2Circumstellar disks formed by dust and planetesimals; they are leftovers of the planetary formation process.
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Introduccio´n
Actualmente (13/05/2015) se conocen ma´s de 1900 planetas extrasolares en 1195 sistemas pla-
netarios, de los cuales 473 son mu´ltiples. Considerando esta gran muestra de sistemas planeta-
rios, nos surgen varias preguntas: ¿Son similares al Sistema Solar? ¿Son parecidos entre ellos?
¿Que´ patrones se pueden encontrar?
El objetivo de este Trabajo Especial es, entonces, estudiar las propiedades f´ısicas de los
sistemas planetarios conocidos a la fecha buscando similitudes y diferencias con el Sistema So-
lar. No buscamos particularizar en cada sistema, sino realizar un ana´lisis comparativo de las
caracter´ısticas generales.
En el Cap´ıtulo 1, se detallan las te´cnicas de deteccio´n de exoplanetas y se dan ejemplos de
sistemas multiplanetarios encontrados con cada una. El Cap´ıtulo 2 explica co´mo se validan los
candidatos planetarios de la misio´n Kepler, con e´nfasis en la validacio´n estad´ıstica de sistemas
mu´ltiples. Este enfoque permitio´, en 2014, incrementar la muestra de sistemas exoplanetarios
mu´ltiples en ma´s del 50 %, lo cual fue de gran importancia para el desarrollo de este trabajo.
Los Cap´ıtulos 3 y 4 contienen nuestros ana´lisis sobre la muestra de sistemas exoplanetarios
mu´ltiples. En el Cap´ıtulo 3, se divide a los sistemas planetarios, segu´n la cantidad de planetas,
en sistemas chicos (2 o 3 planetas) y sistemas grandes (4 o ma´s planetas). Se estudian comparati-
vamente propiedades estelares - masa, temperatura, distancia al Sol, metalicidad - y planetarias
- existencia de un orden preferencial, suma total de masas planetarias para cada sistema. Luego,
nos concentramos espec´ıficamente en los sistemas grandes e investigamos una serie de propieda-
des: la variacio´n de taman˜os de los planetas, cua´n compactos son los sistemas (es decir, que´ tan
cercanos son los planetas entre s´ı), la estabilidad de estos sistemas y la posible existencia de
“leyes” de Titius-Bode en los mismos. Finalmente, realizamos una comparacio´n con el Sistema
Solar.
Adema´s de una estrella y ocho planetas, el Sistema Solar comprende una gran cantidad de
cuerpos menores. La mayor´ıa de estos forman parte del cinturo´n de asteroides o del cinturo´n
de Kuiper, objetos que se pueden considerar ana´logos a los discos debris, o discos de polvo,
detectados en otras estrellas. En el Cap´ıtulo 4 se presenta una bu´squeda de evidencias de discos
debris en sistemas exoplanetarios mu´ltiples, y se exploran algunas caracter´ısticas tanto de los
potenciales discos como de las estrellas que los albergan.
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Cap´ıtulo 1
Te´cnicas de Deteccio´n
1.1 Sistemas Planetarios
La primer deteccio´n de exoplanetas data de 1992, cuando Wolszczan & Frail (1992) descubrieron
un sistema de dos planetas orbitando el pulsar PSR1257 + 12. Hubo que esperar tres an˜os para
que se encontrara un planeta en una estrella de secuencia principal, cuando Mayor & Queloz
(1995) anunciaron el descubrimiento de 51 Peg b. Desde entonces, se han encontrado miles de
planetas mediante un variado conjunto de te´cnicas de deteccio´n. Al 13 de Marzo de 2015, se
conoc´ıan 1900 planetas extrasolares en 1195 sistemas. En la Figura 1.1, se presenta un gra´fico de
los sistemas planetarios conocidos segu´n el nu´mero de planetas detectado en cada uno de ellos.
Figura 1.1: Sistemas exoplanetarios segu´n cantidad de planetas.
Las te´cnicas usadas para encontrar estos sistemas son: tra´nsitos planetarios y variacio´n de
tiempos de tra´nsito, velocidad radial, imagen directa, microlentes gravitacionales, timing, y as-
trometr´ıa. En la Figura 1.2, se muestra un gra´fico de la cantidad de planetas encontrados por
cada te´cnica. Podemos notar que las te´cnicas de tra´nsito y de velocidad radial han sido por
mucho las ma´s productivas.
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Figura 1.2: Cantidad de exoplanetas detectados por las distintas te´cnicas.
1.2 Te´cnicas de Deteccio´n
En esta seccio´n se desarrollan las diferentes te´cnicas de bu´squeda de exoplanetas y se presenta,
a modo de ejemplo, un sistema planetario hallado con cada una.
1.2.1 Tra´nsitos Planetarios y Variacio´n de Tiempos de Tra´nsito
La te´cnica de tra´nsitos planetarios se basa en la observacio´n de la ca´ıda de luz de una estrella
provocada por un planeta que transita, es decir, que pasa entre la estrella y el observador (Figura
1.3). Es la te´cnica con mayor cantidad de descubrimientos, como se ve en la Figura 1.2. En la
Figura 1.4 se presentan los sistemas encontrados mediante tra´nsitos planetarios, junto con una
te´cnica asociada (variacio´n de tiempos de tra´nsito) a la cual nos referiremos al final de la presente
seccio´n.
Figura 1.3: Curva de luz de una estrella con un planeta transitante (Cre´dito: ESA / Hans Deeg).
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Figura 1.4: Sistemas exoplanetarios detectados mediante tra´nsitos planetarios y variacio´n de
tiempos de tra´nsito.
Para poder observar un tra´nsito, el primer requerimiento es que la o´rbita este´ correctamente
alineada, con una inclinacio´n cercana a los 90◦, como se observa en la Figura 1.5. La gran
diferencia de taman˜os entre planetas y estrellas implica que es necesario realizar mediciones
fotome´tricas muy precisas para detectar variaciones de luz muy pequen˜as. A modo de ejemplo,
la ca´ıda de luz provocada por el tra´nsito de un planeta como la Tierra, orbitando una estrella
como el Sol, es del orden del 0,01 %.
Figura 1.5: Inclinacio´n orbital: el planeta so´lo transitara´ si la inclinacio´n es cercana a 90◦ (Cre´di-
to: www.fh-flensburg.de).
Debe destacarse que la observacio´n de una ca´ıda de brillo no es suficiente para asegurar
que se trata de un planeta; esta ca´ıda puede deberse a un gran nu´mero de factores, como una
variabilidad estelar intr´ınseca o manchas estelares. Se exige entonces que la ca´ıda se observe
en varias ocasiones, para confirmar su periodicidad. Sin embargo, au´n una ca´ıda perio´dica no
basta para confirmar un planeta, puesto que otros feno´menos pueden duplicarla. El ma´s comu´n
es una binaria eclipsante ma´s distante que la estrella bajo observacio´n (binaria de fondo), pero
lo suficientemente cercana a ella en el plano del cielo para que su luz contamine la observacio´n.
Otro caso de eclipses estelares que pueden simular un tra´nsito planetario es el de las binarias
rasantes: estrellas binarias cuyo alineamiento a lo largo de la visual resulta en una superposicio´n
tan pequen˜a que la ca´ıda de luz es muy baja, parecida a la de un tra´nsito.
Para eliminar los falsos positivos, se recurre a varias estrategias: verificar que la profundidad
del tra´nsito se mantenga, y que sea similar en el o´ptico y en el IR cercano; buscar mı´nimos
secundarios (esperables en estrellas binarias pero no en tra´nsitos planetarios); buscar binarias
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cercanas en ima´genes de alta resolucio´n; y finalmente, te´cnicas computacionales como el algo-
ritmo de Blender (Torres et al. 2004, Torres et al. 2005). Este u´ltimo compara las curvas de luz
reales con curvas simuladas para distintos escenarios (binarias eclipsantes de fondo y tra´nsitos
reales), y obtiene las probabilidades de cada escenario.
La observacio´n de tra´nsitos planetarios permite conocer directamente el per´ıodo orbital, a
partir del cual se calcula el semieje mayor de la o´rbita. La profundidad de la ca´ıda de brillo se
correlaciona directamente con la diferencia de taman˜os entre la estrella y el planeta; conociendo
el tipo espectral, se puede determinar el radio estelar, y a partir de e´l, el radio planetario.
Relacionada con la te´cnica de tra´nsitos planetarios, se encuentra la te´cnica de variacio´n de
tiempos de tra´nsito (TTV), que es aplicable exclusivamente a sistemas con dos o ma´s planetas.
Si un solo planeta orbita una estrella, los tra´nsitos sera´n absolutamente perio´dicos; en cambio, si
hay un segundo planeta, e´ste puede inducir perturbaciones a la o´rbita mediante interaccio´n
gravitatoria. Estas perturbaciones se vera´n reflejadas en una desviacio´n de la repeticio´n de
los tra´nsitos de la periodicidad. Mediante la variacio´n de tiempos de tra´nsito, se puede: tener
una confirmacio´n de dos planetas transitantes; detectar planetas no transitantes, mediante las
perturbaciones que provocan; calcular las masas de los planetas.
Los programas de bu´squeda de planetas por tra´nsito desde Tierra se ven muy limitados por
la atmo´sfera terrestre; sin embargo, algunos han obtenido buenos resultados en la deteccio´n de
planetas del taman˜o de Ju´piter y mayores cercanos a sus estrellas. Entre ellos, se destacan HAT-
Net1 y HATSouth, y SuperWASP2. HATNet (Hungarian-made Automated Telescope Network,
red automatizada de telescopios hu´ngaros) es una red de 7 pequen˜os telescopios distribuidos en-
tre Arizona y Hawaii, manejados por Princeton University, que ha descubierto 56 planetas desde
2003; HATSouth es un proyecto hermano en el hemisferio Sur, con 6 telescopios distribuidos
entre Chile, Namibia y Australia, que ha encontrado 10 planetas desde 2009. SuperWASP es un
proyecto conjunto de varias universidades europeas, principalmente brita´nicas, que actualmente
es operado por Warwick University y Keele University. Consiste en dos observatorios robo´ticos,
uno en La Palma y uno en Suda´frica; desde el 2006, han encontrado 104 planetas.
Si bien observaciones desde Tierra con grandes telescopios han permitido la deteccio´n de
algunos planetas, ma´s del 80 % de los descubrimientos con esta te´cnica provienen de telescopios
espaciales. El primer telescopio espacial dedicado a la bu´squeda de exoplanetas ma´s pequen˜os
que los detectables desde Tierra - conjuntamente con astrosismograf´ıa - fue la misio´n CoRoT3
de la Agencia Espacial Europea. Consistente en un telescopio de 27 cm de dia´metro, equipado
con 4 CCDs, y con un campo de visio´n de 2,8 grados cuadrados, CoRoT observo´ dos campos
estelares (en per´ıodos de 6 meses cada uno) desde 2006 a 2013. En total, encontro´ 28 planetas,
adema´s de proveer gran cantidad de datos astrosismogra´ficos. Posteriormente, la NASA lanzo´ la
misio´n Kepler4, que estuvo dedicada exclusivamente a la bu´squeda de exoplanetas, en particular
de taman˜o terrestre y en o cerca de la zona de habitabilidad, es decir, la zona donde un planeta
se encuentra a la distancia correcta de la estrella como para poder tener agua l´ıquida en su
superficie. Este sate´lite consiste de un telescopio de 95 cm de dia´metro, con un campo de visio´n
de 105 grados cuadrados, que observo´ un mismo campo estelar, ubicado en la constelacio´n del
Cisne en el Hemisferio Norte (α=19h 22m 40s, δ=+44º 30’ 00’) durante 4 an˜os (2009-2013). Con
cerca de 1000 planetas confirmados, Kepler ha sido por lejos la misio´n de bu´squeda de planetas
ma´s exitosa.
HAT-P-44
La mayor parte de los sistemas detectados por tra´nsito desde Tierra son sistemas simples; sin
embargo, HATNet ha encontrado cuatro sistemas con dos planetas mediante una combinacio´n
de observaciones de tra´nsitos planetarios y posteriores seguimientos por velocidad radial. Uno
de estos es el sistemas HAT-P-44, descubierto por Hartman et al. (2014). Las curvas de luz de
1http://hatnet.org/
2http://www.superwasp.org/index.html
3http://sci.esa.int/corot/, http://smsc.cnes.fr/COROT/index.htm
4kepler.nasa.gov
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HATNet muestran un so´lo planeta transitante (Figura 1.6, izquierda), lo cual fue confirmado
mediante observaciones fotome´tricas con la ca´mara KeplerCam CCD en el telescopio de 1,2 m
del Fred Lawrence Whipple Observatory, la ca´mara CCD en el telescopio de 0,8 m del Byrne
Observatory at Sedgwick, California, y el Spectral Instrument CCD en el telescopio Faulkes
North (FTN) de 2,0 m en Hawaii (Figura 1.6, derecha). Observaciones espectrosco´picas de alta
resolucio´n y S/R realizadas con Keck/HIRES muestran una variacio´n sinusoidal en la velocidad
radial que los autores modelaron como un segundo planeta exterior no transitante (Figura 1.7; ver
Seccio´n 1.2.2 para una explicacio´n de la te´cnica de velocidad radial). Los para´metros planetarios
calculados por Hartman et al. (2014) se muestran en la Tabla 1.1; para HAT-P-44c, obtienen dos
modelos de igual probabilidad en el modelado de la curva de velocidad radial debido al aliasing5.
Tabla 1.1: Para´metros Orbitales y Planetarios del Sistema HAT-P-44
Planeta P [an˜os] a [UA] R [RJ ] M [MJ ] M sin i [MJ ]
HAT-P-44 b 4,3012 0,0507 1,28 0,392± 0,031 −
HAT-P-44 c (modelo 1) 219,9 0,699 − − 1,6± 0,2
HAT-P-44 c (modelo 2) 437,5 1,104 − − 3,7± 0,5
(a) Curva de luz HATNet. El panel superior mues-
tra la curva de luz sin binear, superpuesta en
per´ıodo (folded); la l´ınea indica el ajuste global.
El panel inferior muestra so´lo la regio´n del tra´nsi-
to; los c´ırculos negros muestran la curva bineada en
fase.
(b) Curvas de luz de seguimiento. En cada curva
se indica la fecha, lugar, y filtro de la observacio´n.
Los residuos de los ajustes se muestran en la parte
inferior de la figura, en gris.
Figura 1.6: Curvas de luz para HAT-P-44 (Cre´dito: Hartman et al. 2014).
5Aliasing: pe´rdida de informacio´n al realizar un muestreo discreto, y condicionado por las posibilidades de
observacio´n, de la sen˜al continua. Causa la aparicio´n de varios per´ıodos posibles para un mismo conjunto de
datos.
11
Figura 1.7: Curva de velocidad radial para HAT-P-44 (Cre´dito: Hartman et al. 2014).
Sistema Kepler-11
Con seis planetas detectados mediante tra´nsitos, cinco de los cuales muestran adema´s variaciones
de tiempo de tra´nsito, este sistema es uno de los ma´s numerosos hallados por la misio´n Kepler.
Orbita una estrella de masa M = 0,95 ± 0,10M y radio R = 1,1 ± 0,1R. Lissauer et al.
(2011a) utilizaron las variaciones de tiempo de tra´nsito de los planetas Kepler-11 b, c, d, e, y
f para confirmar su estatus planetario y estimar sus masas; el sexto planeta, Kepler-11 g, no
presenta TTVs. En la Figura 1.8a se muestran las curvas de luz de los seis tra´nsitos, que tienen
profundidades que van del 0,04 % (Kepler-11 b) al 0,15 % (Kepler-11 e). En la Figura 1.8b se
presentan las curvas observadas-calculadas (O-C) para los tiempos de mı´nimo de cada planeta,
pudiendo observarse que, al menos en los tres tra´nsitos detectados, Kepler-11 g no muestra
TTVs. Finalmente, en la Figura 1.9 se muestra una representacio´n esquema´tica del sistema, en
comparacio´n con el Sistema Solar; este sistema es mucho ma´s compacto que el nuestro.
En la Tabla 1.2 se muestran los para´metros orbitales y planetarios de cada planeta, determi-
nados por Lissauer et al. (2011a). Debe destacarse que para Kepler-11 g no se posee una estima
confiable de la masa, sino solamente una cota superior, mientras que para los dema´s planetas del
sistema la te´cnica de variaciones de tiempos de tra´nsito permite estimar las masas planetarias.
Tabla 1.2: Para´metros Orbitales y Planetarios del Sistema Kepler-11
Planeta P [d´ıas] a [UA] R [RT ] M [MT ]
Kepler-11 b 10,30375± 0,00016 0,091± 0,003 1,97± 0,019 4,3+2,2−2,0
Kepler-11 c 13,02502± 0,00008 0,106± 0,004 3,15± 0,30 13,5+4,8−6,1
Kepler-11 d 22,68719± 0,00021 0,159± 0,005 3,43± 0,32 6,1+3,1−1,7
Kepler-11 e 31,99590± 0,00028 0,194± 0,007 4,52± 0,43 8,4+2,5−1,9
Kepler-11 f 46,68876± 0,00074 0,250± 0,009 2,61± 0,25 2,3+2,2−1,2
Kepler-11 g 118,37774± 0,00112 0,402± 0,016 3,66± 0,35 < 300
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(a) Curvas de luz de los seis planetas de Kepler-11. (b) Curvas (O-C) de los seis planetas de Kepler-11.
Figura 1.8: Curvas de tra´nsitos y TTVs para Kepler-11 (Cre´dito: Lissauer et al. 2011a).
Figura 1.9: Representacio´n esquema´tica del sistema Kepler-11, en comparacio´n con el Sistema
Solar (Cre´dito: NASA/Tim Pyle).
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1.2.2 Velocidad Radial
Hablar de un planeta orbitando una estrella es en realidad una simplificacio´n; estrictamente
hablando, tanto el planeta como la estrella orbitan el centro de masa del sistema, cuya posicio´n
esta´ dada por la fo´rmula rCM =
msrs+mprp
ms+mp
. Dada la gran diferencia entre las masas, el centro
de masa generalmente se encuentra dentro del radio estelar, y el movimiento de la estrella se
reduce a una oscilacio´n o ’tambaleo’ alrededor de ese punto.
Observacionalmente, la oscilacio´n se traduce en el corrimiento perio´dico (efecto Doppler) de
las l´ıneas espectrales - hacia el azul cuando la estrella se acerca hacia el observador, y hacia el
rojo cuando se aleja (Figura 1.10). Midiendo el desplazamiento, pueden calcularse la velocidad
y la masa del planeta perturbador. En la Figura 1.11 se muestran los sistemas encontrados con
esta te´cnica.
Figura 1.10: Corrimiento Doppler provocado por el movimiento de la estrella alrededor del centro
de masa. El desplazamiento de la estrella es exagerado para mostrar con mayor claridad el
acercamiento (corrimiento al azul) y alejamiento (corrimiento al rojo) de la misma (Cre´dito:
ESO).
El movimiento de la estrella tendra´ una amplitud del orden de m/s (a modo de ejemplo,
Ju´piter le induce al Sol una velocidad radial de unos 12 m/s). Esto se traduce en un cam-
bio de longitud de onda del orden de 10−4 A˚= 10−12 cm; se requiere entonces alta precisio´n
espectrosco´pica para poder encontrar planetas mediante el corrimiento Doppler de las l´ıneas es-
pectrales estelares. Mediante el modelado de la curva de velocidad radial, pueden determinarse la
masa de los planetas (multiplicada por el seno de la inclinacio´n orbital); y el per´ıodo, el semieje
mayor y la excentricidad de su o´rbita.
Figura 1.11: Sistemas exoplanetarios detectados mediante velocidad radial.
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HD 10180
El sistema HD 10180 orbita una estrella de tipo espectral G1V, masa M = 1,06 ± 0,05M y
metalicidad [Fe/H] = 0,08± 0,01. El primer ana´lisis de este sistema, realizado por Lovis et al.
(2011), detecto´ seis planetas, pero un trabajo posterior de Tuomi (2012) encontro´ sen˜ales de
nueve planetas. Esto convirtio´ al sistema HD 10180 en el ma´s numeroso conocido. En la Figura
1.12 se muestra la curva de velocidad radial de la estrella; la misma es una sen˜al altamente
compleja, reflejando la combinacio´n de los efectos gravitatorios de varios planetas.
En la Figura 1.13 se muestra un esquema del sistema planetario. La regio´n celeste indica la
zona de habitabilidad estelar. Dentro de la misma se encuentra el planeta HD 10180 g. En la
Tabla 1.3 se presentan los para´metros planetarios y orbitales de los nueve planetas del sistema,
segu´n fueron determinados por Tuomi (2012).
Tabla 1.3: Para´metros Orbitales y Planetarios del Sistema HD 10180
Planeta P [d´ıas] a [UA] e M sen(i) [MT ]
HD 10180 b 1,177 0,02 0,05 1,3
HD 10180 c 5,759 0,06 0,07 13,0
HD 10180 d 16,354 0,13 0,11 11,9
HD 10180 e 49,75 0,27 0,01 25,0
HD 10180 f 122,88 0,494 0,13 22,8
HD 10180 g 596 1,415 0,03 22,0
HD 10180 h 2300 3,49 0,18 65,8
HD 10180 i 9,655 0,090 0,05 1,9
HD 10180 j 67,55 0,330 0,07 5,1
Figura 1.12: Curva de velocidad radial de HD 10180 (Cre´dito: Lovis et al. 2011).
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Figura 1.13: Esquema del sistema HD 10180. La regio´n celeste indica la zona de habitabilidad
estelar, dentro de la cual se encuentra HD 10180 g (Cre´dito: phl.upr.edu).
1.2.3 Imagen Directa
Esta te´cnica se basa en la observacio´n directa de la imagen puntual de un exoplaneta. Como una
estrella es mucho ma´s luminosa que un planeta, es necesario utilizar ma´scaras coronogra´ficas
para ocultar la luz de la estrella y posibilitar la deteccio´n de planetas. En la Figura 1.14 se
muestran los sistemas encontrados con este me´todo.
A diferencia del resto de las te´cnicas, este me´todo favorece la deteccio´n de planetas distantes
a la estrella, de largo per´ıodo orbital, pues planetas muy cercanos a la estrella probablemente
sera´n ocultados por la ma´scara coronogra´fica.
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Figura 1.14: Sistemas exoplanetarios detectados mediante imagen directa.
Mediante la te´cnica de imagen directa, puede medirse inmediatamente el semieje mayor de
la o´rbita, y mediante ima´genes tomadas en distintos momentos, calcular el per´ıodo. Tambie´n
puede determinarse la masa de los planetas, partiendo de su luminosidad y de la presunta edad
del sistema.
Sistema HR 8799
Este sistema de cuatro planetas - el ma´s grande detectado por imagen directa - orbita una estrella
de tipo espectral A, pobre en metales, con excesos en IR. Marois et al. (2008) obtuvieron ima´genes
coronogra´ficas en IR de HR 8799, utilizando los telescopios Ge´mini y Keck, y encontraron tres
planetas. En una reobservacio´n posterior, tambie´n utilizando el telescopio Keck, Marois et al.
(2010) detectaron un cuarto planeta. En la Figura 1.15 se muestran las ima´genes de Marois et al.
(2010), y en la Tabla 1.4 los para´metros planetarios.
Tabla 1.4: Para´metros Orbitales y Planetarios del Sistema HR 8799
Planeta P [an˜os] a [UA] R [RJ ] M [MJ ]
HR 8799 b 450 68 1,1 7+2−4
HR 8799 c 225 42,9 1,3 10± 3
HR 8799 d 112 27 1,2 10± 3
HR 8799 e 49 14,5 − 9± 4
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Figura 1.15: Ima´genes del sistema HR 8799 (Cre´dito: Marois et al. 2010).
1.2.4 Microlentes Gravitacionales
Este me´todo usa la distorsio´n relativista de la luz para detectar planetas. Cuando dos estrellas
se alinean a lo largo de la l´ınea visual, la luz de la estrella ma´s lejana (de fondo o fuente) es
desviada por la estrella ma´s cercana (lente) hacia el observador, causando un aumento del brillo
aparente de la estrella lente. Esta magnificacio´n aumenta y luego decrece de forma sime´trica a
medida que las estrellas se acercan al alineamiento y luego salen de e´l.
Cuando la estrella lente posee planetas, la curva de magnificacio´n muestra distorsiones cau-
sadas por los mismos, como se observa en la Figura 1.16. Usando modelos computacionales,
pueden obtenerse la masa y el semieje mayor de la o´rbita para los planetas.
La gran ventaja de este me´todo es que permite detectar sistemas planetarios a mucha mayor
distancia que el resto de las te´cnicas. Su mayor desventaja es que como se basa en un alineamiento
casual, las observaciones no son repetibles. En la Figura 1.17 se muestran los sistemas encontrados
con esta te´cnica.
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Figura 1.16: Panel superior: Esquema explicativo de co´mo se produce el efecto de microlen-
te. Panel inferior: Imagen y curva de magnificacio´n por microlente gravitacional, junto con la
distorsio´n inducida por un planeta (Credito: NASA/WFIRST).
Figura 1.17: Sistemas exoplanetarios detectados mediante microlentes gravitacionales.
Sistema OGLE-06-109L
El Sistema OGLE-06-109L es uno de los dos sistemas multiplanetarios detectados mediante la
te´cnica de microlentes gravitacionales. Gaudi et al. (2008) encontraron un sistema de dos planetas
en una estrella de masa M = 0,50± 0,05M, que se encuentra a 1,49 kpc del Sol.
En la Figura 1.18 se muestra la curva de magnificacio´n obtenida por Gaudi et al. (2008); los
autores indican con nu´meros de 1 a 5 las distorsiones de la misma. En la Figura 1.19 se presenta
una representacio´n esquema´tica del sistema. En la Tabla 1.5 se dan los para´metros planetarios
calculados por Gaudi et al. (2008).
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Tabla 1.5: Para´metros Orbitales y Planetarios del Sistema OGLE-06-109L
Planeta a [UA] M [MJ ]
OGLE-06-109L b 2,3± 0,2 0,71± 0,08
OGLE-06-109L c 4,6± 0,5 0,27± 0,03
Figura 1.18: Curva de magnificacio´n de OGLE-06-109L (Adaptada de Gaudi et al. 2008).
Figura 1.19: Representacio´n esquema´tica del sistema OGLE-06-109L. La imagen incluye hi-
pote´ticos planetas interiores no detectados, indicados con el signo “?” (Cre´dito: KASI - CBNU
- ARCSEC).
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1.2.5 Timing
Algunos objetos estelares, tales como pulsares, binarias eclipsantes, y estrellas evolucionadas,
emiten sen˜ales extremadamente regulares. Un planeta o sistema planetario orbitando la estrella
induce variaciones perio´dicas en esta sen˜al. Comparando la variacio´n de brillo observada con la
calculada para el tipo de objeto, pueden determinarse la masa y los para´metros orbitales (per´ıodo,
semieje, excentricidad) del o de los planetas perturbadores. En la Figura 1.20 se muestran los
sistemas encontrados con esta te´cnica.
Figura 1.20: Sistemas exoplanetarios detectados mediante timing.
Este me´todo tiene gran importancia histo´rica, porque el primer sistema exoplanetario cono-
cido fue descubierto mediante timing (Wolszczan & Frail 1992). Sin embargo, es aplicable so´lo
para una clase especial de objetos y, en particular, no es u´til para estrellas simples de secuencia
principal (como el Sol).
Sistema NN Ser(ab)
Este sistema de dos planetas orbita una binaria eclipsante de per´ıodo P = 3,12 h, compuesta
por una enana blanca de clase espectral DAO16 y masa M = 0,535M, y una estrella de tipo
espectral M4 y masa M = 0,111M, con variaciones de largo per´ıodo en los tiempos de eclipse.
Beuermann et al. (2010) modelaron estas variaciones con un sistema de dos planetas orbitando
la binaria. En la Figura 1.21 se muestran las curvas (O-C), y ajustes con modelos de un planeta
(izquierda) y dos planetas (derecha). Los paneles inferiores muestran los residuos de cada ajuste,
pudiendo observarse que el modelo de dos planetas ajusta mucho mejor los datos. En la Tabla
1.6 se dan los para´metros orbitales y planetarios calculados por Beuermann et al. (2010).
Tabla 1.6: Para´metros Orbitales y Planetarios del Sistema NN Ser(ab)
Planeta P [an˜os] a [UA] e M sen(i) [MT ]
NN Ser(ab) c 15,50± 0,45 5,38± 0,20 0,0 6,91± 0,54
NN Ser(ab) d 7,75± 0,35 3,39± 0,10 0,20± 0,02 2,28± 0,38
6D: enana blanca; AO: l´ıneas fuertes de H y de´biles de HeII; 1: indicador de temperatura efectiva.
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(a) Curva (O-C) de NN Ser(ab), con ajuste de un
planeta.
(b) Curva (O-C) de NN Ser(ab), con ajuste de dos
planetas.
Figura 1.21: Curva (O-C) de NN Ser(ab), con ajustes de uno y dos planetas (Cre´dito: Beuermann
et al. 2010).
1.2.6 Astrometr´ıa
Como se describio´ en la Seccio´n 1.2.2, la presencia de un planeta orbitante induce movimientos
en la estrella. Con ima´genes tomadas a lo largo del tiempo, es en principio posible detectar este
movimiento contra las estrellas de fondo (movimiento propio), y a partir del mismo deducir la
existencia de planetas. El mayor limitante de esta te´cnica es la alt´ısima resolucio´n que requiere.
A modo de ejemplo, el movimiento del Sol visto desde una distancia de 10 parsec es menor a
0,001” (Figura 1.22). Usando esta te´cnica, pueden obtenerse la masa planetaria, y el per´ıodo,
semieje mayor y excentricidad de la o´rbita.
Hasta ahora, so´lo se han detectado dos planetas - HD 176051 b (Muterspaugh et al. 2010) y
DE0823-49 b (Sahlmann et al. 2013)- mediante astrometr´ıa. Sin embargo, la misio´n GAIA de la
Agencia Espacial Europea tiene entre sus objetivos cient´ıficos la bu´squeda de planetas mediante
astrometr´ıa, por lo que esto podr´ıa cambiar en el futuro pro´ximo.
Figura 1.22: Movimiento inducido en el Sol por los planetas que lo orbitan (Cre´dito: NASA).
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Cap´ıtulo 2
Validacio´n de los Candidatos de
Kepler
2.1 Introduccio´n
En la Seccio´n 1.2.1 se describio´ la misio´n Kepler de la NASA (Figura 2.1), que ha descubierto cer-
ca de 1000 exoplanetas mediante la te´cnica de tra´nsitos planetarios, lo cual representa ma´s de la
mitad del total de exoplanetas conocidos. Debido a esta gran productividad, es extremadamente
importante confirmar el origen planetario de los tra´nsitos observados. Desafortunadamente, las
estrellas observadas por Kepler son en su gran mayor´ıa demasiado de´biles para posibilitar una
confirmacio´n por velocidad radial, tal como es posible para los planetas detectados por tra´nsito
desde Tierra. Para la mayor´ıa se debe confiar en te´cnicas computacionales tales como el algorit-
mo de Blender mencionado en la Seccio´n 1.2.1. Sin embargo, para algunos sistemas planetarios,
la variacio´n de tiempos de tra´nsito puede proveer de una confirmacio´n adicional; tal es el caso,
por ejemplo, del sistema Kepler-11, descripto en la Seccio´n 1.2.1.
Otro enfoque para validar planetas de Kepler, espec´ıficamente en sistemas mu´ltiples, utiliza
herramientas estad´ısticas. Esto permitio´ que en el 2014, la cantidad de planetas descubiertos por
Kepler se incrementara en ma´s del 50 % debido a la validacio´n de 851 planetas en 340 sistemas
planetarios, gracias a los trabajos de Lissauer et al. (2014) y Rowe et al. (2014). Estos sistemas
representaron un importante aumento de la muestra de planetas, y en particular de sistemas
mu´ltiples, disponible para analizar, por lo cual se dedica este cap´ıtulo a describir los trabajos
mencionados.
Figura 2.1: Misio´n Kepler - Interpretacio´n art´ıstica (Cre´dito: NASA/Kepler mission/Wendy
Stenzel).
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2.2 Marco Estad´ıstico
En su trabajo “Validation of Kepler’s Multiple Planet Candidates. II: Refined Statistical Frame-
work and Descriptions of Systems of Special Interest” (Validacio´n de los Candidatos Multiplane-
tarios de Kepler. II: Marco Estad´ıstico Refinado y Descripcio´n de Sistemas de Intere´s Especial),
Lissauer et al. (2014) crean un marco estad´ıstico detallado que permite validar candidatos pla-
netarios en sistemas mu´ltiples.
Como antecedentes, notan que Morton & Johnson (2011) estimaron que la fidelidad de los
candidatos de Kepler - tanto en sistemas simples como mu´ltiples - es mayor al 90 %. Por otra
parte, en Lissauer et al. (2011b) se muestra que la cantidad de candidatos en sistemas mu´ltiples
encontrados por Kepler excede lo que deber´ıa encontrar si los candidatos se encuentran distri-
buidos al azar entre las estrellas objetivo. Es decir, una vez que se ha detectado un planeta
transitante, la probabilidad de encontrar un segundo planeta es mayor de lo que ser´ıa si los can-
didatos estuvieran distribuidos aleatoriamente. Esto lleva a Lissauer et al. (2011b) a centrarse
en los sistemas mu´ltiples como buenos candidatos para una validacio´n estad´ıstica.
Definen la siguiente notacio´n:
• nt = # estrellas observadas
• ni = # estrellas con exactamente i candidatos
• nk = # estrellas con uno o ma´s candidatos =
∑∞
1 ni
• nm = # estrellas con dos o ma´s candidatos =
∑∞
2 ni
• nc = # candidatos planetarios =
∑∞
2 ini
• np = # planetas reales entre los candidatos
• np,1 = # planetas reales entre los candidatos simples
• nf = # de falsos positivos entre los candidatos; nc = np + nf
• nfm = # de falsos positivos entre los candidatos mu´ltiples
• P = np/nc es la fidelidad de la muestra
• P1 = np,1/n1 es la fidelidad de la muestra de candidatos simples
• λ es el promedio de falsos positivos por estrellas, λ = nf/nt = (nc−np)/nt = ((1−P1)n1+
nfm)/nt.
Asumen que:
1. Los falsos positivos esta´n distribuidos al azar en las estrellas objetivo.
2. No hay correlacio´n entre la probabilidad de que una estrella tenga uno o ma´s planetas
detectables y que muestre falsos positivos.
3. P1 = 0,9, en acuerdo con Morton & Johnson (2011).
La primera suposicio´n implica que la cantidad esperada de objetivos con j falsos positivos, E(j),
es una distribucio´n de Poisson de nt miembros, con media dada por λnt:
E(j) =
λje−λ
j!
nt ≈ λ
j
j!
nt, (2.1)
donde la aproximacio´n es va´lida para λ 1. La probabilidad de que una estrella tenga un u´nico
planeta transitante esta´ acotada superiormente por
(P1n1 + nfm)/nt. (2.2)
La segunda suposicio´n significa que la probabilidad de que una estrella tenga un planeta transi-
tante y un falso positivo esta´ dada por el producto de las probabilidades individuales. Entonces,
a partir de las ecuaciones 2.1 (con j = 1) y 2.2, obtienen fo´rmulas particulares para el caso de
un falso positivo, y un planeta y un falso positivo. Usando razonamientos ana´logos, describen
las probabilidades para dos o ma´s planetas y un falso positivo, y dos o ma´s planetas y dos falsos
positivos. Las probabilidades de existencia de sistemas mu´ltiples con tres o ma´s falsos positivos
se consideran despreciables.
Luego, los autores listan una serie de criterios que utilizan para seleccionar los planetas que
validan:
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1. Identificacio´n en la bu´squeda automatizada Q1-Q8 y/o en Batalha et al. (2013).
2. No es un falso positivo conocido.
3. Los tra´nsitos tienen S/R acumulada > 10.
4. Se observaron un mı´nimo de tres tra´nsitos.
5. El per´ıodo orbital P es > 1,6 d´ıas.
6. La curva de luz tiene forma de U, no de V.
7. Adema´s, por lo menos dos de los candidatos del sistema cumplen:
(a) El ana´lisis de centroide muestra que la sen˜al de tra´nsito coincide con la posicio´n de
la estrella objetivo.
(b) Para per´ıodos de 1,6 < P < 4 d´ıas, el requerimiento en S/R se aumenta a S/R > 15.
(c) No hay evidencia de inestabilidad dina´mica.
(d) La mayor estima de taman˜o planetario es Rp < 9R⊕.
El criterio 3 elimina la mayor´ıa de los eventos espurios (no astrof´ısicos) y las sen˜ales muy
ruidosas. El criterio 5 se adopta debido a que la proporcio´n de falsos positivos identificados, contra
candidatos planetarios no rechazados como falsos positivos, es 20 veces mayor para P < 1,6 d´ıas
que para P > 1,6 d´ıas. En general, una curva de luz en forma de V es mucho ma´s comu´n para
binarias eclipsantes que para tra´nsitos planetarios, por lo cual se adopta el criterio 6.
Tomando nt = 140016 (total de estrellas observadas por Kepler) y utilizando la tercera
suposicio´n, obtienen un total de 2,09 falsos positivos esperados en la muestra, separados en
categor´ıas segu´n se muestra en la Tabla 2.1.
Tabla 2.1: Nu´mero esperado de falsos positivos
Tipo de falso positivo Nu´mero esperado
2 FPs 0,063
3 FPs 2,0× 10−5
1 planeta + 1 FP 1,447
1 planeta + 2 FP 5,3× 10−4
≥ 2 planetas + 1 FP 0,517
≥ 2 planetas + 2 FP 1,9× 10−4
FPs totales 2,09
Prueban el modelo con el conjunto de candidatos ma´s falsos positivos conocidos que cumplen
con los criterios de seleccio´n 1 y 3, obteniendo un buen acuerdo entre las observaciones y las
predicciones: para 26 falsos positivos reales conocidos, se obtiene una estima estad´ıstica de 24,9
falsos positivos (si no se consideran entre los mismos a las binarias eclipsantes), o 29,4 (si se
consideran las binarias eclipsantes como falsos positivos).
Concluyen finalmente que el 99,8 % de los planetas que validan mediante los criterios de
seleccio´n deber´ıan ser realmente exoplanetas. Destacan adema´s que el hecho de que un candidato
no sea validado, no implica que no es un planeta; por el contrario, esperan que ma´s del 90 % de los
candidatos mu´ltiples no validados ni rechazados como falsos positivos sean realmente planetas.
2.3 Ana´lisis de Curvas de Luz
En su trabajo “Validation of Kepler’s Multiple Planet Candidates. III: Light Curve Analysis
& Announcement of Hundreds of New Multi-planet Systems” (Validacio´n de los candidatos
multiplanetarios de Kepler. III: Ana´lisis de Curvas de Luz y Anuncio de Cientos de Nuevos
Sistemas Multiplanetarios), Rowe et al. (2014) presentan una muestra de 851 planetas en 340
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sistemas, validados - en base al ana´lisis estad´ıstico de Lissauer et al. (2014) - a un nivel de
confianza mejor al 99 %. La mayor parte no hab´ıan sido confirmados previamente como planetas.
Adema´s, derivan para´metros planetarios de las curvas de luz obtenidas por Kepler, junto con
espectroscop´ıa de tierra e ima´genes de alta resolucio´n; y estiman mediante espectroscop´ıa los
para´metros Teff , log g, y [Fe/H] de cada estrella hue´sped de sistemas mu´ltiples.
La muestra que utilizan consiste en la lista de KOIs (Objetos de Intere´s Kepler) con curvas
de luz Q1 − Q8, es decir, obtenidas entre el 13 de mayo de 2009 y el 24 de marzo de 20111.
Excluyen de la muestra los eventos clasificados como no tra´nsito, las falsas alarmas (eventos con
S/R < 7,1), y las sen˜ales con menos de tres tra´nsitos. En total, usan 3737 KOIs asociados a 3008
estrellas: 1210 candidatos en sistemas mu´ltiples, y 2527 en sistemas simples. En la Figura 2.2, a
modo ilustrativo se muestran las curvas de luz de tres de los sistemas analizados: KOI 518, KOI
1422, y KOI 1430.
Figura 2.2: Representacio´n esquema´tica de los tra´nsitos (panel superior) y curvas de luz de
Kepler (paneles inferiores) de tres de los sistemas analizados por Rowe et al. (2014): de izquierda
a derecha, KOI 518, KOI 1422, y KOI 1430 (Cre´dito: Rowe et al. 2014).
Rowe et al. (2014) ajustaron un modelo inicial multiplanetario, que asume o´rbitas circulares
no interactuantes, a cada curva de luz. Cada ajuste se realizo´ 11 veces; a partir de los mismos se
calculo´ un modelo de mejor ajuste que actuo´ de semilla para rutinas Cadena de Markov Monte
Carlo (MCMC), las cuales arrojaban el modelo final.
Se aplicaron los siguientes criterios en cada candidato para validar o rechazarlo:
• L´ımite de S/R > 10 para ser considerados, ana´logamente a Lissauer et al. (2014).
• Inspeccio´n visual de curva de luz cuando el χ2 del modelo fuera menor a 0.5 o mayor a 2.
• Bu´squeda de mı´nimos secundarios, que son esperables en binarias eclipsantes pero no en
tra´nsitos.
• Variaciones asociadas a la fase (causadas por manchas).
1Fuente: http://archive.stsci.edu/mast_faq.php?mission=KEPLER
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• Comparacio´n de tra´nsitos pares e impares: en la mayor´ıa de binarias eclipsantes, la pro-
fundidad difiere.
• Movimiento del centroide durante el tra´nsito, indicativo de un falso positivo.
Usando el marco estad´ıstico de Lissauer et al. (2014), se esperan en sistemas mu´ltiples ∼ 27
falsos positivos identificados y ∼ 2 sin identificar. Demostrar la primera prediccio´n, encontrando
∼ 27 falsos positivos, da fuerza a la suposicio´n de que la estad´ıstica de Lissauer et al. (2014)
es aplicable a estos objetos, y que los candidatos validados son realmente planetas. Efectiva-
mente, mediante los criterios adoptados, los autores clasificaron en sistemas simples 976 de 2482
candidatos como falsos positivos, y en sistemas mu´ltiples 26 de 1167 candidatos como falsos
positivos.
Finalmente, Rowe et al. (2014) validan 851 planetas asociados a 340 sistemas planetarios con
confianza superior al 99 %. Los candidatos restantes no se rechazan como falsos positivos, pero no
existe evidencia suficiente para validarlos. De estos planetas, 768 candidatos en 306 sistemas no
hab´ıan sido validados previamente. En la Figura 2.3 se muestra el incremento que estos sistemas
representaron sobre la muestra conocida.
Figura 2.3: Incremento que los sistemas validados por Rowe et al. (2014) representaron sobre la
muestra conocida, en sistemas (izquierda) y planetas (derecha).
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Cap´ıtulo 3
Propiedades Estelares y
Planetarias
3.1 Introduccio´n
En esta seccio´n, estudiamos los sistemas mu´ltiples chicos, que definimos como los que tienen 2
o 3 planetas, y grandes, que son aquellos con 4 o ma´s planetas. En la Figura 3.1 se muestran la
cantidad de sistemas en cada categor´ıa. En total, hay 422 sistemas chicos y 51 sistemas grandes.
Se detallan propiedades de las estrellas que los albergan; se comparan los sistemas chicos y
grandes; y se profundiza en los sistemas grandes, contrastando con el Sistema Solar.
Todos los datos estelares y planetarios (salvo que se indique lo contrario) se obtuvieron de
The Extrasolar Planet Encyclopaedia1. Los ana´lisis estad´ısticos se realizaron con programas en
el lenguaje R (R Core Team 2014).
Figura 3.1: Sistemas exoplanetarios mu´ltiples segu´n la cantidad de planetas.
1www.exoplanet.eu
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3.2 Propiedades de las Estrellas
Salvo excepciones puntuales como sistemas planetarios en pulsares, la gran mayor´ıa de las es-
trellas con sistemas planetarios detectados se encuentran en los tipos espectrales M a F, predo-
minando las estrellas de tipo G. Esto se debe a tendencias de bu´squeda y observacio´n: por una
parte, las estrellas de tipo G (como el Sol) han sido histo´ricamente las ma´s estudiadas, ya que se
ha intentado encontrar sistemas planetarios parecidos al nuestro. Por otra parte, como poseen
muchas l´ıneas meta´licas delgadas en sus espectros, son ideales para la aplicacio´n de la te´cnica
de velocidad radial.
Misiones como Kepler, que toman ima´genes monitoreando todas las estrellas en un sector
del cielo, no tienen en principio una tendencia tan marcada hacia las estrellas de tipo G. Sin
embargo, debe recordarse que esta te´cnica se basa en la deteccio´n de ca´ıdas muy pequen˜as
en la luminosidad; para estrellas de alta luminosidad, la ca´ıda de brillo que induce un tra´nsito
planetario es proporcionalmente mucho menor que para estrellas poco luminosas. Por otra parte,
al tener las estrellas de tipos M a F masa relativamente baja, la zona de habitabilidad se encuentra
ma´s cerca de la estrella. Dado que es ma´s fa´cil encontrar planetas cercanos a su estrella, esto
implica que la probabilidad de encontrar planetas potencialmente habitables mediante tra´nsitos
es mayor para las estrellas de baja masa. Entonces, las estrellas menos luminosas y masivas se
ven favorecidas por esta te´cnica de deteccio´n. Finalmente, recordemos que hay ma´s estrellas de
baja masa que de alta masa, dada la forma de la IMF (Funcio´n Inicial de Masa; ver, por ejemplo,
Bastian, Covey, & Meyer 2010).
3.2.1 Temperatura Estelar
En la Figura 3.2 se muestran histogramas de la temperatura estelar para sistemas chicos y
grandes. Puede observarse que en ambos casos, las temperaturas corresponden a estrellas con
tipos espectrales que van de M a F, siendo predominantes las de tipo G. Las temperaturas medias
son de 5424,7 K para las estrellas con sistemas chicos y 5331,3 K para las estrellas con sistemas
grandes.
Figura 3.2: Histogramas de la temperatura estelar para sistemas chicos (2 a 3 planetas) y gran-
des (4 o ma´s planetas). Se indica el tipo espectral correspondiente a los distintos rangos de
temperatura.
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3.2.2 Masa Estelar
En la Figura 3.3 se muestran histogramas de la masa estelar para sistemas chicos y grandes.
Puede observarse que en ambos casos, las masas se encuentran concentradas alrededor de una
masa solar. Las masas medias son de 0,94M para las estrellas con sistemas chicos y 0,91M
para las estrellas con sistemas grandes.
Figura 3.3: Histogramas de la masa estelar para sistemas chicos (2 a 3 planetas) y grandes (4 o
ma´s planetas).
3.2.3 Distancia Estelar
Como se noto´ en la seccio´n 1.2, la mayor parte de las te´cnicas de deteccio´n sirven so´lo para
estrellas relativamente cercanas. A modo de ejemplo, Kepler alcanza magnitud 15, lo que equivale
para estrellas como el Sol a una distancia de unos 1100 parsec; pero este es un l´ımite superior, y
la mayor´ıa de los sistemas Kepler son muchos ma´s cercanos, con una distancia media de d = 200
parsec. La te´cnica de timing ha permitido detectar planetas en estrellas relativamente lejanas, a
ma´s de 1000 parsec. Sin embargo, la te´cnica de mayor alcance es la de microlentes gravitacionales;
mediante la misma se han detectado sistemas planetarios a ma´s de 4000 parsec de distancia del
sistema solar. En la Figura 3.4 se muestran histogramas del logaritmo de la distancia estelar
para sistemas chicos y grandes. Las distancias medias son de d = 47 parsec para las estrellas con
sistemas chicos y d = 24 parsec para las estrellas con sistemas grandes.
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Figura 3.4: Histogramas de la distancia estelar para sistemas chicos (2 a 3 planetas) y grandes
(4 o ma´s planetas).
3.3 Comparacio´n entre Sistemas Chicos y Grandes
3.3.1 Metalicidad Estelar
Gonzalez (1997) estudio´ cuatro estrellas que albergaban candidatos planetarios (upsilon And,
tau Boo, ρ 55Cnc y 51Peg), encontrando que en todos los casos las mismas poseen metalicidades
altas en comparacio´n con las estrellas de su entorno. Esto represento´ la primer evidencia de
correlacio´n entre metalicidad estelar y presencia de planetas: las estrellas con planetas tender´ıan
a ser ma´s meta´licas que el Sol. Ma´s tarde, el trabajo de Fischer & Valenti (2005) sobre una
muestra mucho mayor mostraba la misma tendencia. Sin embargo, estudios posteriores (eg Udry
& Santos 2007) sen˜alan que esta relacio´n es fuerte solamente en el caso de planetas gigantes
cercanos a la estrella, es decir a Hot Jupiters2.
Decidimos, entonces, analizar la metalicidad estelar para sistemas grandes, chicos, y con Hot
Jupiters. Es importante notar aqu´ı que la mayor´ıa de los sistemas mu´ltiples no tienen planetas
de tipo Hot Jupiter; adema´s, en general, los Hot Jupiters se encuentran solos en sus sistemas
(Figura 3.5). Nuestros tres conjuntos son por lo tanto muestras esencialmente separadas.
2Los Hot Jupiters se definen como planetas de masa & 0,5MJ y semieje . 0,1 UA.
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(a) Sistemas planetarios con y sin Hot Jupiters. (b) Sistemas con Hot Jupiters por cantidad de plane-
tas.
Figura 3.5: Sistemas planetarios y Hot Jupiters.
Si bien The Extrasolar Planet Encyclopaedia reporta metalicidades estelares, en general pro-
vienen de fuentes distintas. Entonces, a los efectos de tener una muestra lo ma´s uniforme posible,
se recurrio´ a tres trabajos: Rowe et al. (2014), que reportan metalicidades para una gran can-
tidad de estrellas de la muestra Kepler; Adibekyan et al. (2012), que reportan metalicidades
para 1111 estrellas de la bu´squeda HARPS de planetas; y Maldonado et al. (2012), que reportan
metalicidades para estrellas de tipo solar con discos debris y planetas. El trabajo de Rowe et al.
(2014) no posee objetos en comu´n con los otros dos; por el contrario, s´ı fue posible realizar
una comparacio´n entre los cata´logos de Adibekyan et al. (2012) y Maldonado et al. (2012). En
la Figura 3.6 se muestran las metalicidades de ambos para las diecisiete estrellas en comu´n,
junto con un ajuste lineal entre los valores. El mismo corresponde a una ecuacio´n de la forma
[Fe/H]Adibekyan = (0,99 ± 0,07)[Fe/H]Maldonado + (0,01 ± 0,02), lo cual comprende a la iden-
tidad con un pequen˜o rango de error; esto nos dice que la unificacio´n de valores de estos dos
trabajos deber´ıa ser relativamente homoge´nea. Finalmente, cuando una estrella no se encontraba
en ninguno de los cata´logos mencionados, se utilizaron los valores reportados por The Extrasolar
Planet Encyclopaedia.
Figura 3.6: Metalicidades de las 17 estrellas en comu´n de Adibekyan et al. (2012) y Maldonado
et al. (2012). El ajuste lineal es equivalente a la identidad.
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Una vez armada la base de datos de metalicidades, se procedio´ con el ana´lisis. En primer lugar,
se calculo´ la metalicidad media para sistemas grandes, chicos, y con Hot Jupiters, y se crearon
histogramas de metalicidad para los tres grupos (Figura 3.7). Los valores medios obtenidos
fueron: [Fe/H]grandes = −0,07, [Fe/H]chicos = −0,04, [Fe/H]HotJupiter = 0,03. Por lo tanto,
para sistemas mu´ltiples, tanto grandes como chicos, la metalicidad media es menor que la solar;
en cambio, para sistemas con Hot Jupiters, es mayor que para el Sol. Las desviaciones esta´ndares,
sin embargo, son relativamente grandes - σgrandes = 0,22, σchicos = 0,23, σHotJupiter = 0,20.
Figura 3.7: Histogramas de metalicidad para sistemas grandes, chicos y con Hot Jupiters. La
l´ınea vertical azul indica la metalicidad media para cada grupo.
Se calcularon entonces las distribuciones acumuladas de metalicidad, y se aplico´ el test
Kolmogorov-Smirnov3 a los pares sistemas grandes - sistemas chicos, sistemas grandes - sis-
temas con Hot Jupiters, sistemas chicos - sistemas con Hot Jupiter. El mismo indica que las
distribuciones no se diferencian significativamente para los sistemas chicos y grandes, con un
p-value4 de 0,682. En cambio, la distribucio´n acumulada de metalicidad para sistemas con Hot
Jupiters s´ı se diferencia significativamente de los sistemas chicos, con un p-value de 9,444 · 10−6,
y de los sistemas grandes, con un p-value de 0,03408. En la Figura 3.8 se muestran las distribu-
ciones acumuladas; puede notarse que el 60 % de las estrellas que albergan sistemas tanto chicos
como grandes tienen metalicidades menores que 0, comparadas con solo el 40 % de las estrellas
que albergan Hot Jupiters.
3Komlgorov-Smrinov: test estad´ıstico que compara distribuciones acumuladas mediante la mayor distancia o
diferencia entre las mismas.
4p-value: probabilidad de obtener un resultado al menos tan extremo como el calculado, suponiendo la hipo´te-
sis nula cierta. Se rechaza la hipo´tesis nula si el p-value es igual o menor que el nivel de significacio´n establecido,
generalmente 0,05.
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Figura 3.8: Distribuciones acumuladas de metalicidad para sistemas grandes, chicos, y con Hot
Jupiters. La l´ınea vertical azul indica la metalicidad solar. El 60 % de las estrellas que albergan
sistemas tanto chicos como grandes, y el 40 % de las que albergan Hot Jupiters, son menos
meta´licas que el Sol.
En resumen, las estrellas de sistemas chicos y grandes no se diferencian en metalicidad, y
tienden a ser menos meta´licas que el Sol. Las estrellas que poseen Hot Jupiters, en cambio, son
en promedio ma´s meta´licas que el Sol.
Hay dos hipo´tesis principales en la literatura para explicar esta tendencia de las estrellas que
albergan Hot Jupiters a ser ma´s meta´licas que el Sol. La primera postula que las atmo´sferas de
estas estrellas son contaminadas por material que cae sobre ellas, impulsado por las perturba-
ciones gravitatorias del planeta. La segunda, en cambio, plantea que las estrellas ma´s meta´licas
tienen mayor probabilidad de formar planetas. (Ver Udry & Santos 2007 para una explicacio´n
ma´s detallada de ambas hipo´tesis).
En nuestro ana´lisis, encontramos que una estrella no necesitar´ıa ser rica en metales para
formar sistemas planetarios, sino todo lo contrario: las estrellas de sistemas mu´ltiples tienden a
ser pobres en metales. Esto podr´ıa en principio dar un apoyo a la hipo´tesis de contaminacio´n
de las atmo´sferas estelares por material que los Hot Jupiters empujan hacia ellas. Sin embargo,
ser´ıa necesario un ana´lisis ma´s detallado, que excede las posibilidades de este trabajo, para llegar
a una conclusio´n definitiva.
3.3.2 Orden Preferencial
Ciardi et al. (2013) analizaron los taman˜os de los planetas descubiertos por la misio´n Kepler hasta
ese momento. Calculando la razo´n de taman˜os entre todos los pares de planetas de un mismo
sistema, encontraron una tendencia hacia un orden preferencial, siendo el planeta interno de
cada par de menor taman˜o que el externo en aproximadamente el 60 % de los casos. Trabajaron
con un total de 96 sistemas multiplanetarios.
Analizamos esta posibilidad en toda la muestra de sistemas multiplanetarios conocidos (en
total, 445 sistemas), discriminando en sistemas chicos y grandes y calculando cocientes de masas
o de radios segu´n la informacio´n disponible. En todos los casos, se encontro´ evidencia de orden
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preferencial, respeta´ndolo el 65 %− 70 % de los pares planetarios. En la Figura 3.9 se muestran
las distribuciones acumuladas de cocientes para los distintos grupos.
(a) Distribuciones acumuladas de razones de masas pa-
ra sistemas chicos y grandes. En 72 % (chicos) a 69 %
(grandes) de los pares planetarios, el planeta interno es
ma´s chico que el externo.
(b) Distribuciones acumuladas de razones de radios pa-
ra sistemas chicos y grandes. En 66 % (chicos) a 72 %
(grandes) de los pares planetarios, el planeta interno es
ma´s chico que el externo.
Figura 3.9: Distribuciones acumuladas de razones de taman˜os para sistemas chicos y grandes,
mostrando evidencias de orden preferencial.
3.3.3 Suma de Masas o Radios Planetarios vs Masa o Radio Estelar
Como una estrella y su sistema planetario se forman de la misma nube de gas y polvo, podr´ıa ser
razonable suponer que la masa de la estrella y la masa total contenida en el sistema planetario
este´n relacionadas. Las estrellas de mayor masa poseen discos ma´s masivos, lo que dar´ıa lugar a
la formacio´n de ma´s planetas y/o planetas ma´s masivos. Para analizar esto, se sumaron las masas
planetarias para cada sistema y se compararon con la masa estelar. En los casos donde so´lo se
conocen los radios planetarios, se sumaron los mismos y se compararon con el radio estelar. En
la Figura 3.10 se muestran gra´ficos de suma de masas [radios] planetarios contra masa [radio]
estelar, discriminados en sistemas chicos y grandes, junto con ajustes lineales para cada grupo.
Las ecuaciones de los ajustes, y su R2 5 y p-value, se muestran en la Tabla 3.1. En todos
los casos, se tiene p-value < 0,05, lo cual indica que las relaciones son significativas, si bien
los bajos valores de R2 sen˜alan una alta dispersio´n. En el caso de la masa estelar y la suma
de masas planetarias, la relacio´n es similar para sistemas chicos y grandes; en cambio, para el
radio estelar vs la suma de radios planetarios, los sistemas chicos y grandes se diferencian. Debe
notarse, sin embargo, la alta dispersio´n de los puntos en ambos gra´ficos. Remarcamos por ello que
esta relacio´n debe ser considerada solo como una tendencia preliminar, que podra´ confirmarse o
refutarse a medida que surjan nuevas observaciones.
Tabla 3.1: Para´metros de los ajustes lineales realizados
Para´metro Sistemas ecuacio´n R2 p-value
Masa Chicos Σmp = 9,51 ·me − 4,98 0,25 2,43 · 10−10
Masa Grandes Σmp = 12,07 ·me − 7,59 0,21 0,049
Radio Chicos Σrp = 0,21 · re + 0,29 0,08 5,07 · 10−07
Radio Grandes Σrp = 1,10 · re − 0,12 0,28 0,0003
5R2: coeficiente de correlacio´n, mide la correlacio´n de dos variables.
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Figura 3.10: Suma de masas/radios planetarios vs masa/radio estelar, discriminados en sistemas
chicos y grandes. Las l´ıneas so´lidas representan ajustes lineales para cada grupo.
3.4 Sistemas Grandes
En la Figura 3.11, se muestra un gra´fico de todos los sistemas planetarios de cuatro o ma´s
planetas, junto con el Sistema Solar, clasificados por te´cnica de deteccio´n. Los sistemas esta´n or-
denados segu´n la masa estelar; cuando la misma no era conocida, pero s´ı el radio y la temperatura
(lo cual ocurrio´ para Kepler-107, Kepler-150, Kepler-197, Kepler-220, Kepler-223, Kepler-286,
Kepler-296, Kepler-402, y Kepler-80) se utilizaron la relacio´n L = 4piσR2T 4e , y la relacio´n masa-
luminosidad, LL = (
M
M
)4, para estimarla. Se indican esquema´ticamente los l´ımites de la zona
de habitabilidad estelar. Como hay una gran variedad de taman˜os planetarios, en la Figura 3.11
es dif´ıcil distinguir los planetas ma´s pequen˜os; por este motivo se presenta una figura con las
mismas caracter´ısticas, pero que solo muestra los planetas del taman˜o de Ju´piter o menores
(Figura 3.12).
36
Figura 3.11: Sistemas de 4 o ma´s planetas, clasificados por te´cnica de deteccio´n, junto con el
Sistema Solar. Los c´ırculos son proporcionales a la masa, o en su defecto al radio, de cada planeta.
Las l´ıneas negras indican los l´ımites de la zona de habitabilidad.
Figura 3.12: Sistemas de 4 o ma´s planetas, clasificados por te´cnica de deteccio´n, junto con el
Sistema Solar. Los c´ırculos son proporcionales a la masa, o en su defecto al radio, de cada planeta;
se muestran solo los planetas de taman˜o menor o igual a Ju´piter. Las l´ıneas negras indican los
l´ımites de la zona de habitabilidad.
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Observando las Figuras 3.11 y 3.12, puede notarse que parece haber mayor variacio´n de
taman˜os planetarios para los detectados mediante velocidad radial que para los detectados me-
diante tra´nsitos. Para investigar esto, realizamos un boxplot6 de los taman˜os planetarios, y un
gra´fico de las distribuciones de fraccio´n acumuladas (Figura 3.13). Debe remarcarse que en el
caso de los planetas detectados por velocidad radial, estamos trabajando con la masa planetaria,
mientras que para los detectados por tra´nsitos utilizamos el radio planetario. Esto se debe funda-
mentalmente a las limitaciones de las mismas te´cnicas; salvo en unos pocos casos (generalmente
sistemas con variaciones de tiempos de tra´nsito), no ha sido posible obtener simulta´neamente la
masa y el radio de un exoplaneta. Si bien estos para´metros no son directamente comparables,
en este caso no se esta´n mezclando masas y radios sino que se evalu´a la dispersio´n de cada uno.
(a) Boxplot de las masas o radios planetarios segu´n te´cni-
ca de deteccio´n.
(b) Distribuciones acumuladas de masas o radios plane-
tarios segu´n te´cnica de deteccio´n.
Figura 3.13: Comparacio´n entre taman˜os planetarios para sistemas detectados por velocidad
radial (azul) y tra´nsito (rojo).
Puede verse claramente en la Figura 3.13a que el taman˜o de los planetas detectados por
velocidad radial tiene mucha ma´s dispersio´n que el de los planetas detectados por tra´nsito. La
te´cnica de velocidad radial encuentra muchos planetas ma´s pequen˜os que la de tra´nsito, lo cual
implica una mediana de taman˜o planetario ma´s baja (medianavr = 0,08, medianat = 0,18); pero
tambie´n ha encontrado algunos planetas mucho ma´s grandes, llevando a una media de taman˜o
planetario ma´s alta (mediavr = 0,93, mediat = 0,20). Aplicando el test Kolmogorov-Smirnov a
las distribuciones acumuladas presentadas en la Figura 3.13b, se obtiene un p-value de 5,09·10−7,
sen˜alando que las distribuciones son significativamente diferentes.
3.4.1 Razo´n de Taman˜os
En algunos sistemas planetarios, los planetas muestran una gran variedad de taman˜os; tal es
el caso, por ejemplo, de nuestro Sistema Solar. Otros sistemas, en cambio, poseen planetas de
taman˜os muy similares entre s´ı. Para estudiar esto, definimos la razo´n de taman˜o planetario
6boxplot: gra´fico en base a cuartiles. El l´ımite inferior de la caja indica el 25 % de los datos (cuartil Q1), el
superior el 75 % (cuartil Q3). La l´ınea so´lida dentro de la caja indica la mediana (50 % de los datos, cuartil Q2).
Las l´ıneas punteadas verticales (bigotes) se extienden al mı´nimo de: el dato ma´s extremo, o 1,5 veces el rango
intercuart´ılico Q3-Q1 desde los l´ımites de la caja. Los c´ırculos abiertos indican datos que exceden el largo de los
bigotes.
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dentro de un sistema como:
razo´n de taman˜os =
taman˜o planeta ma´s pequen˜o
taman˜o planeta ma´s grande
. (3.1)
Analizamos por separado los sistemas para los cuales se conocen las masas planetarias y los
sistemas para los cuales solo se conocen los radios planetarios.
Razo´n de Taman˜os - Masa
En la Figura 3.14 se muestra un histograma de la razo´n de taman˜os para los 17 sistemas grandes
con masas planetarias conocidas, junto con el Sistema Solar. A partir del histograma, los sistemas
se separaron en tres grupos: razo´n de taman˜os < 0,1; 0,1 < razo´n de taman˜os < 0,2; y
razo´n de taman˜os > 0,2. En la Figura 3.15 se muestran los sistemas planetarios que componen
los tres grupos. El Sistema Solar se encuentra dentro del primer grupo. Podemos observar que la
razo´n de masas no parece estar relacionada con la masa absoluta de los planetas; encontramos
tanto planetas del taman˜o de Ju´piter y mayores, como planetas de taman˜os cercanos a la Tierra,
en todos las categor´ıas.
Figura 3.14: Histograma de la razo´n de taman˜os para planetas con masa conocida.
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Figura 3.15: Sistemas de cuatro o ma´s planetas, categorizados segu´n la razo´n de masas del
sistema. Los c´ırculos son proporcionales a la masa de cada planeta. Los colores se utilizan para
facilitar distinguir entre sistemas.
Razo´n de Taman˜os - Radio
En la Figura 3.16 se muestra un histograma de la razo´n de taman˜os para los 40 sistemas grandes
con radios planetarios conocidas, junto con el Sistema Solar. A partir del histograma, los sistemas
se separaron en cuatro grupos: razo´n de taman˜os < 0,4; 0,4 < razo´n de taman˜os < 0,5;
0,5 < razo´n de taman˜os < 0,6; y razo´n de taman˜os > 0,6. Podemos notar, comparando con la
Figura 3.14, que la razo´n de taman˜os tiende a ser ma´s cercana a 1 para estos sistemas que para
los de masas planetarias conocidas. Esto responde al hecho, sen˜alado al comienzo de la seccio´n,
de que los planetas detectados por velocidad radial (para los cuales se conoce la masa) muestran
mayor variacio´n de taman˜os que los detectados por tra´nsitos (para los cuales se conoce el radio).
En la Figura 3.17 se muestran los sistemas planetarios que componen los cuatro grupos.
El Sistema Solar se encuentra dentro del primer grupo. Nuevamente, encontramos planetas de
taman˜os variados en todos las categor´ıas.
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Figura 3.16: Histograma de la razo´n de taman˜os para planetas con radio conocido.
Figura 3.17: Sistemas de cuatro o ma´s planetas, categorizados segu´n la razo´n de radios del
sistema. Los c´ırculos son proporcionales al radio de cada planeta.
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3.4.2 Compactez
Nos interesa estudiar que´ tan cercanos son los planetas de un mismo sistema entre s´ı; para ello,
definimos la compactez de un sistema como:
compactez =
semieje mayor del planeta ma´s cercano a la estrella
semieje mayor del planeta ma´s lejano a la estrella
. (3.2)
Calculamos la compactez de todos los sistemas planetarios grandes. En la Figura 3.18 se
muestra un histograma de los valores obtenidos. A partir del mismo, los sistemas se separa-
ron en cuatro grupos: compactez < 0,1, 0,1 < compactez < 0,2; 0,2 < compactez < 0,3; y
compactez > 0,3. En la Figura 3.19 se muestran los sistemas pertenecientes a los cuatro gru-
pos. Observando los grupos, y en particular los dos extremos (compactez < 0,1, panel superior
izquierdo, y compactez > 0,3, panel inferior derecho), notamos que en general los sistemas poco
compactos parecen tener mucha variacio´n en los taman˜os planetarios dentro de cada sistema;
por el contrario, en los sistemas muy compactos, los planetas de cada sistema tiene taman˜os
similares.
Figura 3.18: Histograma de la compactez para sistemas con cuatro o ma´s planetas.
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Figura 3.19: Sistemas de cuatro o ma´s planetas, categorizados segu´n su compactez. Los c´ırculos
son proporcionales a la masa/radio de cada planeta.
3.4.3 Relacio´n entre Compactez y Razo´n de Taman˜os
Siguiendo las observaciones de la subseccio´n anterior, analizamos la posibilidad de una relacio´n
entre la compactez y la razo´n de taman˜os previamente definidas. En primer lugar, tomamos
los valores de compactez y razo´n de taman˜os calculados para cada sistema, y planteamos una
relacio´n lineal. En la Figura 3.20 se muestra el resultado del ajuste; el mismo tiene R2 = 0,20,
y p− value = 0,002, por lo cual la relacio´n es significativa, si bien tiene mucha dispersio´n.
Figura 3.20: Ajuste lineal entre compactez y razo´n de taman˜os, con ecuacio´n RT = 0,79·C+0,23.
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Luego, nos concentramos en los sistemas muy compactos y muy poco compactos (Figura
3.19: compactez < 0,1, panel superior izquierdo, y compactez > 0,3, panel inferior derecho),
y estudiamos las razones de taman˜os para estos dos grupos. En la Figura 3.21 se muestran
histogramas de la razo´n de taman˜os para cada grupo. Aplicando el test Wilcoxon7, obtenemos
un p− value = 0,003, lo cual indica que las distribuciones son significativamente diferentes.
Figura 3.21: Histogramas de razo´n de taman˜os para sistemas muy compactos y muy poco com-
pactos.
A los fines de considerar no so´lo el planeta ma´s pequen˜o y el ma´s grande de cada sistema,
sino todos, se calcularon el promedio y la varianza de taman˜os planetarios para cada sistema en
las categor´ıas compactez < 0,1 y compactez > 0,3. En la Figura 3.22 se muestran histogramas
para los dos grupos. El test Wilcoxon indica que las distribuciones de taman˜o promedio no son
significativamente diferentes (p − value = 0,07); en cambio, las distribuciones de varianza de
taman˜os s´ı difieren significativamente (p− value = 0,002).
7Wilcoxon: test estad´ıstico que evalu´a la probabilidad de que dos muestras pertenezcan a la misma poblacio´n.
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Figura 3.22: Histogramas de promedio y varianza de taman˜os para sistemas muy compactos y
muy poco compactos.
Existe, entonces, efectivamente una relacio´n entre la compactez y la razo´n de taman˜os de un
sistema planetario: los sistemas compactos tienden a tener planetas de taman˜os similares dentro
de un mismo sistema, mientras que en los sistemas poco compactos, los taman˜os planetarios
muestran mayor variacio´n.
3.4.4 Estabilidad - Radios de Hill
El radio de Hill se define como
RH =
a1 + a2
2
(
m1 +m2
M∗
)
1
3 , (3.3)
y es una medida de la estabilidad de un sistema planetario. Para que dos planetas adyacentes
sean estables, deben tener una separacio´n de, segu´n el criterio adoptado, 7 RH (segu´n Lovis
et al. 2011) a 3,46 RH (segu´n Lissauer et al. 2014). A modo de ejemplo, en el Sistema Solar las
separaciones van de 7,9 RH , entre Jupiter y Saturno, a 63,4 RH , entre Mercurio y Venus.
Se calcularon los radios de Hill para cada par de planetas adyacentes. Como el radio de Hill
depende de la masa planetaria, fue necesario elegir un criterio de estimacio´n de la misma a partir
del radio planetario. Adoptamos un criterio simple utilizado por Lissauer et al. (2014):
Mp = (
Rp
R⊕
)2,06M⊕ para Rp > R⊕
Mp = (
Rp
R⊕
)3M⊕ para Rp < R⊕,
(3.4)
con R⊕ el radio terrestre, y M⊕ la masa terrestre.
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En la Figura 3.23 se muestra un histograma de las separaciones en radios mutuos de Hill
obtenidas para los pares de planetas adyacentes. Puede observarse que la gran mayor´ıa de los
pares planetarios son efectivamente estables; de todas formas, debe destacarse la naturaleza
tentativa de este ana´lisis, debido a la necesidad de estimar la masa planetaria a partir del radio.
En las Figuras 3.24 y 3.25 se esquematizan los sistemas planetarios y se indica la separacio´n en
radios de Hill de cada par. La Figura 3.24a muestra los sistemas detectados por velocidad radial
e imagen directa, junto con el Sistema Solar. Las Figuras 3.24b a 3.25b muestran los sistemas
detectados por tra´nsito; los planetas esta´n representados a una escala 10 veces mayor que en la
Figura 3.24a, para hacerlos ma´s visibles.
Figura 3.23: Histograma de separacio´n en radios mutuos de Hill para pares de planetas adyacen-
tes. Las l´ıneas rojas indican los l´ımites de separacio´n mı´nima segu´n Lissauer et al. (2014) (3,46)
y Lovis et al. (2011) (7).
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(a) Sistemas detectados por velocidad radial e imagen directa.
(b) Sistemas detectados por tra´nsito (1/3).
Figura 3.24: Esquema de sistemas planetarios, indicando la separacio´n en radios de Hill. Los
c´ırculos son proporcionales a la masa planetaria. Las l´ıneas negras indican el periastro y apoastro
de las o´rbitas.
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(a) Sistemas detectados por tra´nsito (2/3).
(b) Sistemas detectados por tra´nsito (3/3).
Figura 3.25: Esquema de sistemas planetarios, indicando la separacio´n en radios de Hill. Los
c´ırculos son proporcionales a la masa planetaria. Las l´ıneas negras indican el periastro y apoastro
de las o´rbitas.
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3.4.5 “Ley” de Titius-Bode
La “Ley” de Titius-Bode fue propuesta para el Sistema Solar como una relacio´n en los semiejes
de las o´rbitas planetarias con forma de progresio´n geome´trica:
a = c1c2
n, (3.5)
donde a es el semieje de la o´rbita, n es el nu´mero de orden, y c1 y c2 son constantes. Lovis
et al. (2011) realizaron ajustes para cuatro sistemas exoplanetarios (HD 40307, GJ 581, HD
69830 y HD 10180), y obtuvieron un buen acuerdo con progresiones geome´tricas. Siguiendo
esto, realizamos ajustes para todos los sistemas grandes. Utilizamos la forma logar´ıtmica de la
Ecuacio´n 3.5:
log(a) = log(c1) + n · log(c2); (3.6)
esto permite realizar un ajuste l´ıneal sobre el nu´mero de orden y el logaritmo del semieje mayor.
En la Figura 3.26 se muestran los para´metros obtenidos (izquierda), y las cantidades estad´ısti-
cas p-value y R2 (derecha). Puede notarse que los para´metros libres (log(c1); log(c2)) tienden
a agruparse alrededor de (−3; 0,5). La mayor´ıa de los ajustes tienen p-value bajo y R2 alto,
indicando que la progresio´n geome´trica es una buena aproximacio´n a los valores. En las Figuras
3.27 a 3.30 se muestran los ajustes, junto con las posiciones reales de los planetas.
Enfatizamos que no adjudicamos a esta “ley” un sentido f´ısico, ma´s alla´ de una simple
curiosidad nume´rica; debe recordarse, en particular, que podr´ıa haber planetas no detectados en
estos sistemas.
(a) Para´metros libres. (b) p-value contra R2.
Figura 3.26: Resultados de las ajustes de progresiones geome´tricas en semieje mayor (en la forma
de la Ecuacio´n 3.6).
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Figura 3.27: Esquema de sistemas planetarios, con ajustes de “leyes” de Titus-Bode.
Figura 3.28: Esquema de sistemas planetarios, con ajustes de “leyes” de Titus-Bode.
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Figura 3.29: Esquema de sistemas planetarios, con ajustes de “leyes” de Titus-Bode.
Figura 3.30: Esquema de sistemas planetarios, con ajustes de “leyes” de Titus-Bode.
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3.4.6 Comparacio´n con el Sistema Solar
Teniendo en cuenta las secciones anteriores y volviendo a observar la Figura 3.11, es claro que
existe una gran variedad de sistemas planetarios con cuatro o ma´s planetas. Para buscar los
sistemas ma´s parecidos al Sistema Solar, optamos por partir desde la exigencia de que exista al
menos un planeta dentro de la zona de habitabilidad estelar - es decir, un planeta a una distancia
de la estrella tal que pueda existir agua l´ıquida en su superficie. En las Figuras 3.31 y 3.32 se
muestran los diez sistemas que cumplen esta condicio´n, junto con el Sistema Solar.
Figura 3.31: Esquema de sistemas planetarios con al menos un planeta en la zona de habitabilidad
estelar, cuyas estrellas tienen masas mayores a la solar, junto con el Sistema Solar. Los c´ırculos
son proporcionales a la masa o radio planetario. El sistema Ups And esta´ representado a 14 de
la escala del resto, para permitir la visualizacio´n de todos los planetas.
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Figura 3.32: Esquema de sistemas planetarios con al menos un planeta en la zona de habitabilidad
estelar, cuyas estrellas tienen masas menores a la solar, junto con el Sistema Solar. Los c´ırculos
son proporcionales a la masa o radio planetario. El sistema 55 Cnc esta´ representado a 34 de la
escala del resto, para permitir la visualizacio´n de todos los planetas.
Puede apreciarse que los sistemas muestran una gran variacio´n entre s´ı. Hay sistemas de
planetas muy pequen˜os, como GJ 667C y HD 40307; y otros con planetas de taman˜os cercanos a
o mayores que Ju´piter, como Ups And y HD 141399. Se encuentran sistemas planetarios mu´ltiples
con poca variacio´n de taman˜os, como Kepler-186, y otros con gran variacio´n de taman˜os, como
Gliese 876. Una caracter´ıstica, en cambio, que s´ı tienen en comu´n estos sistemas, es que todos
son poco compactos. Los planetas en la zona de habitabilidad, en particular, tambie´n muestran
grandes variaciones de taman˜o, desde planetas del orden de la Tierra a planetas mucho ma´s
grandes que Ju´piter. En la Tabla 3.2 se listan estos planetas, junto con la Tierra a modo de
comparacio´n.
Tabla 3.2: Planetas Dentro de la Zona de Habitabilidad Estelar
Planeta Masa Radio a M∗
[MJ ] [RJ ] [UA] [M]
GJ 667C d 0,02 - 0,28 0,33
GJ 667C e 0,009 - 0,21 0,33
Gliese 876 b 1,93 - 0,21 0,334
Kepler-186 f - 0,099 0,36 0,478
Kepler-62 e 0,11 0,14 0,43 0,69
Kepler-62 f 0,11 0,13 0,72 0,69
HD 40307 g 0,02 - 0,6 0,77
55 Cnc f 0,14 - 0,78 0,905
HD 10180 g 0,07 - 1,42 1,06
mu Ara b 1,68 - 1,5 1,08
HD 141399 d 1,22 - 2,13 1,14
ups And d 10,19 - 2,55 1,27
Tierra 0,003 0,089 1 1
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En cuanto a las estrellas que albergan estos planetas, tambie´n vemos bastante variacio´n. En
la Tabla 3.3 se presentan las caracter´ısticas principales de las mismas. Se puede notar que las
masas estelares van desde menos de la mitad de la masa solar a masas mayores que la del Sol.
Las metalicidades tambie´n son variadas, y esta´n divididas equitativamente entre estrellas menos
y ma´s meta´licas que el Sol. En cuanto al tipo espectral, la mayor´ıa son de secuencia principal;
solo mu Ara podr´ıa ya haber evolucionado a su fase de subgigante. Dos de las estrellas, GJ 667C
y 55 Cnc, pertenecen a sistemas triples y binarios respectivamente; en ambos casos, los planetas
orbitan alrededor de solo una de las estrellas del sistema.
Tabla 3.3: Estrellas con Planetas Dentro de la Zona de Habitabilidad Estelar
Estrella Masa Estelar Fe/H Tipo Espectral Binaridad
[M] [dex]
GJ 667C 0,33 −0,55 M1.5V Sistema Triple
Gliese 876 0,334 0,05 M5V -
Kepler-186 0,478 −0,21 M1V -
Kepler-62 0,69 −0,37 K2V -
HD 40307 0,77 −0,31 K2.5V -
55 Cnc 0,905 0,19 G8V Sistema Binario
HD 10180 1,06 0,08 G1V -
mu Ara 1,08 0,3 G3IV-V -
HD 141399 1,14 0,18 K0V -
ups And 1,27 0,11 F9V -
Sol 1 0 G2V -
3.5 Comentarios Finales
En este cap´ıtulo, hemos descripto a los sistemas multiplanetarios, chicos y grandes, y a las
estrellas que los albergan. Las estrellas tienden a ser del taman˜o del Sol o ma´s pequen˜as, y de
metalicidad subsolar. En esto u´ltimo, se diferencian de las estrellas que albergan Hot Jupiters,
las cuales son en general ma´s meta´licas que el Sol.
Comparando los sistemas chicos y grandes, encontramos que en ambos casos se observa
evidencia de un orden preferencial para los planetas, tendiendo los planetas internos a ser ma´s
pequen˜os que los externos. Tambie´n se encontraron relaciones entre la masa o radio estelar y la
suma de masas o radios planetarios.
Centra´ndonos en los sistemas grandes - de cuatro o ma´s planetas - estudiamos la variacio´n de
taman˜os de los planetas y cua´n separados esta´n entre s´ı. Encontramos una relacio´n entre estos
dos para´metros, tendiendo los sistemas ma´s compactos a presentar menor variacio´n de taman˜os
y viceversa. Analizamos tambie´n la estabilidad de estos sistemas mediante criterios basados en
el Radio de Hill, y notamos la existencia de “Leyes” de Titus-Bode: progresiones geome´tricas
en semieje que, en la mayor´ıa de los casos, ajustan bastante bien las posiciones reales de los
planetas.
Finalmente, seleccionamos los sistemas grandes con uno o ma´s planetas en la zona de habi-
tabilidad, y los comparamos con el Sistema Solar. Tanto en esta muestra reducida como en la
muestra general de sistemas grandes, encontramos una gran variedad de sistemas planetarios,
en las estrellas, la estructura de los sistemas, y los planetas que los componen.
Cabe mencionar que no es posible descartar en forma contundente la presencia de algu´n
sesgo observacional en la muestra analizada. Todas las te´cnicas de deteccio´n tienen limitaciones
y bias, como se discutio´ en el cap´ıtulo 1 y la seccio´n 3.2; si bien tienden a compensarse cuando
se combinan, pocas veces un dado sistema individual ha sido monitoreado por ma´s de una
te´cnica. Los resultados encontrados deben, entonces, considerarse como tendencias emergentes
que podra´n ser reafirmadas a medida que se posean muestras de mayor homogeneidad en las
cuales sea factible estimar en forma precisa y confiable los l´ımites de sensibilidad alcanzados.
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Cap´ıtulo 4
Discos de Polvo
4.1 Introduccio´n
Algunas estrellas poseen discos de polvo, tambie´n conocidos como discos debris1. Dependiendo
de sus caracter´ısticas, estos discos debris pueden considerarse como ana´logos del cinturo´n de
asteroides o bien del cinturo´n de Kuiper en el Sistema Solar. La primera evidencia de la presencia
de discos de polvo en una estrella es la existencia de excesos en infrarrojo (IR) en su distribucio´n
espectral de energ´ıa (SED, por las siglas en ingle´s). Sin embargo, el exceso IR puede ser producido
por otros feno´menos, tales como una compan˜era estelar ma´s fr´ıa o una enana marro´n. Para
confirmar la presencia de un disco, idealmente se debe contar con ima´genes en IR o ima´genes
coronogra´ficas.
El primer disco de polvo encontrado fue en la estrella Vega. Aumann et al. (1984) reporto´ ex-
cesos en IR en las observaciones de IRAS para Vega, y postulo´ que podr´ıan deberse a un disco
o ca´scara de part´ıculas alrededor de la estrella. En la Figura 4.1 se muestra la SED obtenida
por los autores. Posteriormente, Su et al. (2005) pudieron confirmar la presencia de un disco,
obteniendo ima´genes del mismo con el telescopio espacial Spitzer. En la Figura 4.2 se muestran
dos ima´genes del disco debris, en λ = 24 µm y λ = 70 µm. Se ha sustra´ıdo la contribucio´n de la
estrella de ambas ima´genes, utilizando la PSF de estrellas de referencia escaladas a la emisio´n
de Vega. El disco tiene una forma altamente circular, lo cual lleva a Su et al. (2005) a concluir
que probablemente se encuentra en el plano de cielo. Las estrellas con discos debris tambie´n se
conocen como estrellas de tipo Vega, en referencia a este descubrimiento.
Figura 4.1: SED de Vega, mostrando un fuerte exceso en IR (Cre´dito: Aumann et al. 1984).
1Literalmente, discos “de escombros”. Discos circunestelares formados por polvo y planetesimales; son rema-
nentes del proceso de formacio´n planetaria.
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Figura 4.2: Ima´genes del disco debris de Vega obtenidas con el telescopio Spitzer. Izquierda:
λ = 24 µm; derecha: λ = 70 µm. Las ima´genes abarcan un campo de 1x1 minutos de arco. Se
ha sustra´ıdo la fotosfera de Vega de las ima´genes. (Cre´dito: Su et al. 2005).
Ma´s recientemente, se han encontrado planetas en estrellas con discos de polvo. Tal es el
caso de Fomalhaut, en donde las ima´genes del telescopio espacial Hubble (Figura 4.3) analizadas
por Kalas et al. (2008) revelaron un planeta movie´ndose dentro del disco. Esta fue, adema´s, la
primer deteccio´n de un planeta extrasolar por imagen directa en o´ptico.
Figura 4.3: Ima´genes del disco debris de Fomalhaut, y el planeta Fomalhaut b obtenidas con el
telescopio Hubble (Cre´dito: NASA/ESA/P. Kalas (University of California, Berkeley, USA)).
Otro ejemplo interesante es el sistema β Pictoris. Este sistema tiene un disco debris obser-
vado de canto, que muestra un alabeo (Figura 4.4a). Esto llevo´ a la bu´squeda de un planeta
perturbador. Lagrange et al. (2009) reportaron una fuente puntual en la banda L’, aunque no es
seguro que el mismo sea la causa del alabeo del disco. En la Figura 4.4b se presenta una imagen
compuesta, que muestra el disco debris y el planeta.
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(a) Imagen del disco debris de β Pictoris obtenida por
el telescopio espacial Hubble (Cre´dito: A. Schultz / S.
Heap / NASA).
(b) Imagen compuesta del disco debris de β Pictoris -
en la banda J - y el planeta β Pictoris b - en la banda
L’ (Cre´dito: ESO/A.-M. Lagrange et al.).
Figura 4.4: Ima´genes del disco debris de β Pictoris y el planeta β Pictoris b.
La motivacio´n de este cap´ıtulo es la bu´squeda de discos de polvo, o discos debris, en estrellas
con sistemas multiplanetarios. Para ello, estudiamos las SEDs de estas estrellas en busca de
excesos en IR, los cuales podr´ıan atribuirse a la emisio´n de discos de polvo.
4.2 Excesos en Distribuciones Espectrales de Energ´ıa
Utilizamos la base de datos VOSA2 (VO Sed Analyzer) para obtener las SEDs de los 472 siste-
mas multiplanetarios bajo consideracio´n, y ajustarles un modelo de cuerpo negro. Esta base de
datos permite extraer informacio´n de 29 cata´logos en longitudes de onda desde el infrarrojo al
ultravioleta. En particular, en el IR toma datos de WISE3, IRAS4 y 2MASS5, entre otros.
Para obtener las SEDs, fue necesario en primer lugar estimar la extincio´n de las estrellas donde
fuera posible. En el caso de los sistemas Kepler, se usaron las extinciones calculadas por Everett,
Howell, & Kinemuchi (2012)6. Para los dema´s sistemas, se utilizaron las magnitudes reportadas
en Simbad7 para obtener un color (B−V )O observado; y con las temperaturas y tipos espectrales
dadas en The Extrasolar Planet Encyclopaedia, se estimo´ un (B − V )I intr´ınseco usando la
calibracio´n de Kenyon & Hartmann (1995). Teniendo los colores observados e intr´ınsecos, la
extincio´n puede calcularse a partir de la siguiente relacio´n:
AV
E(B − V ) = 3,1, (4.1)
con AV la extincio´n y E(B − V ) = (B − V )O − (B − V )I .
En la Figura 4.5 se muestran dos de las SEDs obtenidas; la primera corresponde a HD 204313,
que no presenta excesos en IR, y la segunda a Kepler-186, que muestra excesos en las bandas
W3 (12 µm) y W4 (22 µm) de WISE.
2Bayo et al. (2008), en http://svo2.cab.inta-csic.es/theory/vosa4/
3Wide-field Infrared Survey Explorer, http://wise.ssl.berkeley.edu/
4Infrared Astronomical Satelite, http://irsa.ipac.caltech.edu/IRASdocs/iras.html
5Two Micron All Sky Survey, http://www.ipac.caltech.edu/2mass/
6Obtenidas de http://archive.stsci.edu/kepler/kepler_fov/search.php
7http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/
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(a) SED para HD 204313.
(b) SED para Kepler-186.
Figura 4.5: SEDs para HD 204313 y Kepler-186, obtenidas con VOSA. HD 204313 no muestra
excesos, Kepler-186 s´ı.
Una vez obtenidas las SEDs, se examino´ cada una en busca de excesos en IR. Se establecio´ co-
mo criterio l´ımite para un exceso, que el flujo observado sea por lo menos 3 veces el esperado
para el modelo de cuerpo negro. Se realizo´ adema´s una inspeccio´n visual de todas las curvas,
para verificar que el ajuste represente adecuadamente a los flujos observados; y se comprobo´ que
la temperatura del cuerpo negro ajustado fuera similar a la temperatura estelar. En la Figura
4.6 se muestran las cantidades de sistemas con excesos (340 sistemas), sin excesos (87 sistemas),
y sin datos en VOSA (45 sistemas). Un nu´mero muy grande de sistemas muestran efectivamente
algu´n exceso en IR. Decidimos entonces concentrarnos en aquellos que muestran excesos de: al
menos 3 veces el flujo esperado en un filtro, y al menos 1,5 veces el flujo esperado en uno o ma´s
filtros adicionales. Obtuvimos 73 sistemas que cumplen con estos criterios; sus SEDs se presentan
en el ape´ndice A.
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Figura 4.6: Sistemas multiplanetarios que presentan o no excesos en IR en sus distribuciones
espectrales de energ´ıa.
4.3 Sistemas Planetarios Mu´ltiples Con y Sin Discos
Realizamos algunas comparaciones estad´ısticas entre los sistemas con y sin excesos en IR.
Centra´ndonos primero en las propiedades de las estrellas, comparamos la metalicidad y el taman˜o
estelar entre sistemas que presentan o no excesos. En la Figura 4.7 se muestran histogramas y
distribuciones acumuladas de metalicidad para estos sistemas. Las metalicidades medias son de
Fe/Hcon = −0,06 para sistemas con excesos, y Fe/Hsin = −0,003 para sistemas sin excesos; si
bien ambas son menores a la metalicidad solar, hay un orden de magnitud de diferencia entre
las metalicidades medias de sistemas planetarios mu´ltiples con y sin excesos. El test Wilcoxon
indica que las distribuciones son significativamente diferentes (p − value = 0,009). En cuanto
a las distribuciones acumuladas, el test Kolmogorov-Smirnov sen˜ala que son significativamente
diferentes (p − value = 0,004). Observando la Figura 4.7b puede notarse que para los sistemas
sin excesos, hay pra´cticamente igual cantidad de sistemas con metalicidades sub solares (47 %)
y supra solares (53 %); en cambio, para los sistemas con excesos, el 64 % tiene metalicidades
menores a la del Sol.
Maldonado et al. (2012) realizaron un ana´lisis de metalicidades para estrellas sin discos, con
discos, con planetas, y con discos y planetas. No encontraron diferencias entre las distribuciones
de metalicidad para estrellas con y sin discos, ni entre estrellas con planetas que ten´ıan o no
discos. La presencia o ausencia de planetas ser´ıa para estos autores el determinante de diferencias
en metalicidad, siendo las estrellas con planetas - y en particular, con Hot Jupiters - ma´s meta´licas
que las estrellas sin planetas. A diferencia de Maldonado et al. (2012), nuestros datos muestran
una diferencia entre las estrellas con planetas segu´n muestren o no excesos en IR. En particular,
para las estrellas con discos y planetas, Maldonado et al. (2012) reportan que alrededor del 40 %
tienen metalicidades sub-solares, mientras que nuestro ana´lisis resulta en un 60 % de estrellas con
metalicidades menores a la del Sol. Finalmente, los autores notan una alta tasa de incidencia de
sistemas multiplanetarios en estrellas con discos y planetas; esto concuerda con la gran cantidad
de estrellas con excesos en IR que encontramos en este trabajo para estrellas con sistemas
multiplanetarios, correspondiente al 72 % de los sistemas estudiados.
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(a) Histogramas de metalicidad para sistemas con y sin
excesos. Las l´ıneas representan las medias.
(b) Distribuciones acumuladas de metalicidad para sis-
temas con y sin excesos, y con excesos en 2 o ma´s filtros.
Figura 4.7: Comparacio´n de metalicidades para sistemas con y sin excesos en IR.
Los sistemas con y sin excesos tambie´n se diferencian en la masa de las estrellas que los
albergan. En la Figura 4.8a se muestran histogramas de masa estelar para estos sistemas. Las
medias son de M∗con = 0,93M para sistemas con excesos, y M∗sin = 1,02M para sistemas
sin excesos. Si bien estos valores son cercanos, el test Wilcoxon sen˜ala que las distribuciones
son significativamente diferentes (p−value = 0,02). Las distribuciones acumuladas reflejan esto;
podemos notar que entre 1M y 1,5M se separan, habiendo mayor porcentaje de estrellas
pequen˜as en los sistemas con excesos. El test Kolmogorov-Smirnov indica que, efectivamente,
son significativamente diferentes (p− value = 0,002).
(a) Histogramas de masa estelar para sistemas con y sin
excesos. Las l´ıneas representan las medias.
(b) Distribuciones acumuladas de masa estelar para sis-
temas con y sin excesos, y con excesos en 2 o ma´s filtros.
Figura 4.8: Comparacio´n de masas estelares para sistemas con y sin excesos en IR.
Consideramos ahora las propiedades de los planetas en los sistemas con y sin excesos. En
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cuanto a la cantidad de planetas en el sistema, las distribuciones son pra´cticamente ide´nticas,
como se observa en la Figura 4.9; el test Wilcoxon indica que no son significativamente diferentes.
S´ı se diferencian, en cambio, en la suma de las masas (o, en su defecto, los radios) planetarias.
En la Figura 4.10 puede notarse que la misma es menor a 1 para el 85 % de los sistemas con
excesos, pero so´lo para el 56 % de los sistemas sin excesos. Es decir, en los sistemas sin excesos
IR hay mayor masa concentrada en planetas que en aquellos con excesos.
Figura 4.9: Cantidad de planetas en sistemas con y sin excesos.
Figura 4.10: Distribuciones acumuladas de suma de taman˜os planetarios en sistemas con y sin
excesos, y con excesos en 2 o ma´s filtros.
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4.4 Para´metros de los Discos
Para los 73 sistemas con excesos en 2 o ma´s filtros, que representan un 16 % de la muestra total,
podemos derivar algunos para´metros que permiten caracterizar los discos de polvo. Dos de los
para´metros ma´s importantes de los discos debris son la temperatura y la distancia del disco a la
estrella. Para la temperatura, podemos usar la ley de Wien:
T =
2900
λdisco,max
, (4.2)
con λ en µm, suponiendo que el ma´ximo exceso observado corresponde al pico de la distribucio´n
de cuerpo negro. Es posible que haya mayores excesos a longitudes de onda ma´s largas, en
las cuales el sistema no ha sido observado. Si el pico se encuentra a una longitud de onda ma´s
grande, la temperatura sera´ menor; entonces, la ecuacio´n 4.2 nos da una estima de la temperatura
ma´xima que puede tener el disco.
Para el radio del disco, Wyatt (2008) da una fo´rmula simple:
r = (
278,3
T
)2L0,5F (4.3)
con LF la luminosidad de la estrella (en unidades de luminosidad del Sol) y T la temperatura
del disco.
Esta fo´rmula se deduce aplicando la ecuacio´n de balance energe´tico al disco y a la Tierra.
Tenemos LF/4pir2disco = σT
4
disco para el disco, y L/4pi(1UA)
2 = σ(278,3)4 para la Tierra.
Dividiendo la primer ecuacio´n por la segunda y despejando r, obtenemos la Ecuacio´n 4.3. Como
tenemos una estima de la temperatura ma´xima, y el radio del disco es inversamente proporcional
a su temperatura, esta ecuacio´n nos permite estimar una separacio´n mı´nima del disco de la
estrella.
Utilizando las Ecuaciones 4.2 y 4.3, se calcularon la temperatura y el radio de los discos de
polvo para los sistemas que muestran excesos en dos o ma´s filtros. En la Tabla 4.1 se listan
los valores obtenidos, junto con la temperatura estelar, semieje mayor del planeta ma´s externo
del sistema, y el filtro y correspondiente longitud de onda donde se observo´ el ma´ximo exceso.
Comparamos la distancia calculada para cada disco con los semiejes de las o´rbitas planetarias,
para analizar do´nde se situ´an los discos en relacio´n a los planetas de cada sistema. Sin excepcio´n,
los discos se encuentran ma´s alejados de la estrella que los planetas, aunque en el caso de Kepler-
186 la posicio´n del disco pra´cticamente coincide con la del planeta ma´s externo, Kepler-186 f.
En las Figuras 4.11 a 4.13 se muestra esquema´ticamente las disposiciones de los discos en los
sistemas multiplanetarios.
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Tabla 4.1: Para´metros de los discos de polvo
Sistema T∗1 aext2 Filtro3 λdisco,max Tdisco rdisco
[K] [UA] [µm] [K] [UA]
55 Cnc 5196 5.8 60 µm (IRAS) 52 55.8 20.4
GJ 682 3028 3.6 12 µm (IRAS) 10.1 285.8 0.1
Gj 832 3.6 60 µm (IRAS) 52 55.8 5.1
Gl 785 5144 1.2 60 µm (IRAS) 52 55.8 15.2
HAT-P-46 6120 0.4 60 µm (IRAS) 52 131.3 7.4
HD 128311 4965 1.8 60 µm (IRAS) 52 55.8 17.6
HD 141399 5360 4.9 100 µm (IRAS) 95.3 30.4 108.9
HD 200964 5164 2.0 60 µm (IRAS) 52 55.8 51.7
HD 40307 4977 0.6 60 µm (IRAS) 52 55.8 14.8
HD 52265 6159 0.5 100 µm (IRAS) 95.3 30.4 120.7
HD 60532 6095 1.6 100 µm (IRAS) 95.3 30.4 173.8
HD 99492 4740 5.4 60 µm (IRAS) 52 55.8 17.2
HR 228 4.6 60 µm (IRAS) 52 55.8 72.1
HR 8799 68.0 100 µm (IRAS) 95.3 30.4 203.9
Kepler-170 5679 0.1 W34 (WISE) 11.6 250.9 1.2
Kepler-175 6064 0.2 W45 (WISE) 22.1 131.3 4.9
Kepler-186 4048 0.4 W3 (WISE) 11.6 250.9 0.4
Kepler-187 6105 0.1 W3 (WISE) 11.6 250.9 0.9
Kepler-201 6065 0.6 W3 (WISE) 11.6 250.9 1.7
Kepler-203 5821 0.1 W3 (WISE) 11.6 250.9 1.2
Kepler-215 5739 0.3 W3 (WISE) 11.6 250.9 0.7
Kepler-224 5018 0.1 W4 (WISE) 22.1 131.3 2.5
Kepler-227 5854 0.3 W4 (WISE) 22.1 131.3 5
Kepler-228 6043 0.1 W4 (WISE) 22.1 131.3 5
Kepler-229 5120 0.2 W4 (WISE) 22.1 131.3 2.6
Kepler-234 6224 0.1 W4 (WISE) 22.1 131.3 5.8
Kepler-238 5614 0.1 W4 (WISE) 22.1 131.3 9.2
Kepler-24 5800 0.1 W3 (WISE) 11.6 250.9 1.3
Kepler-241 4699 0.2 W3 (WISE) 11.6 250.9 0.6
Kepler-245 5100 0.2 W3 (WISE) 11.6 250.9 0.8
Kepler-246 5206 0.1 W3 (WISE) 11.6 250.9 0.9
Kepler-250 5160 0.1 W4 (WISE) 22.1 131.3 2.9
Kepler-254 5957 0.1 W4 (WISE) 22.1 131.3 4.4
Kepler-256 5551 0.1 W3 (WISE) 11.6 250.9 1.3
Kepler-257 5180 0.2 W4 (WISE) 22.1 131.3 3.8
Kepler-259 5938 0.2 W4 (WISE) 22.1 131.3 4.3
Kepler-265 5835 0.3 W4 (WISE) 22.1 131.3 4.8
Kepler-266 5885 0.5 W3 (WISE) 11.6 250.9 1.2
Kepler-269 5847 0.1 W4 (WISE) 22.1 131.3 4.3
Kepler-27 5400 0.2 W4 (WISE) 22.1 131.3 1.9
Kepler-273 5626 0.1 W4 (WISE) 22.1 131.3 3.5
Kepler-275 6165 0.2 W4 (WISE) 22.1 131.3 6.9
Kepler-276 5812 0.1 W4 (WISE) 22.1 131.3 4.2
Kepler-281 5723 0.2 W4 (WISE) 22.1 131.3 4.3
Kepler-284 5615 0.2 W4 (WISE) 22.1 131.3 3.5
Kepler-286 5580 0.2 W4 (WISE) 22.1 131.3 3.6
Kepler-291 6002 0.1 W4 (WISE) 22.1 131.3 4.8
Kepler-292 5299 0.1 W4 (WISE) 22.1 131.3 3.5
Kepler-294 5913 0.1 W4 (WISE) 22.1 131.3 4.6
Kepler-299 5617 0.2 W4 (WISE) 22.1 131.3 4.2
Kepler-30 5498 0.5 W4 (WISE) 22.1 131.3 4.4
Kepler-302 5740 0.5 W3 (WISE) 11.6 250.9 1.5
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Tabla 4.1: (Continuacio´n)
Sistema T∗ aext Filtro λdisco,max Tdisco rdisco
[K] [UA] [µm] [K] [UA]
Kepler-308 5895 0.1 W4 (WISE) 22.1 131.3 4.4
Kepler-315 5796 0.8 W4 (WISE) 22.1 131.3 2.7
Kepler-317 5497 0.1 W3 (WISE) 11.6 250.9 1.1
Kepler-344 5774 0.5 W4 (WISE) 22.1 131.3 3.7
Kepler-349 5956 0.1 W3 (WISE) 11.6 250.9 1.2
Kepler-351 5643 0.3 W4 (WISE) 22.1 131.3 3.6
Kepler-355 6184 0.2 W4 (WISE) 22.1 131.3 5
Kepler-357 5036 0.3 W4 (WISE) 22.1 131.3 2.7
Kepler-359 6248 0.4 W4 (WISE) 22.1 131.3 5.2
Kepler-370 5852 0.1 W4 (WISE) 22.1 131.3 4
Kepler-371 5666 0.3 W3 (WISE) 11.6 250.9 1.1
Kepler-372 6509 0.2 W4 (WISE) 22.1 131.3 6
Kepler-375 5826 0.1 W4 (WISE) 22.1 131.3 3.6
Kepler-385 6326 0.1 W4 (WISE) 22.1 131.3 5.4
Kepler-392 5938 0.1 W3 (WISE) 11.6 250.9 1.6
Kepler-395 4262 0.2 W3 (WISE) 11.6 250.9 0.4
Kepler-397 5307 0.5 W4 (WISE) 22.1 131.3 2.9
Kepler-405 5818 0.2 W4 (WISE) 22.1 131.3 4.1
Kepler-53 5858 0.1 W4 (WISE) 22.1 131.3 4.3
Kepler-84 6015 0.3 W4 (WISE) 22.1 131.3 4.7
ups And 6212 5.3 60 µm (IRAS) 52 55.8 40.2
1Temperatura estelar.
2Semieje mayor del planeta ma´s externo del sistema.
3Filtro donde se observo´ el ma´ximo exceso.
4Longitud de onda central del filtro W3: 12 µm.
5Longitud de onda central del filtro W4: 22 µm.
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(a) Sistemas multiplanetarios con posibles discos de polvo (1/5).
(b) Sistemas multiplanetarios con posibles discos de polvo (2/5).
Figura 4.11: Representacio´n esquema´tica de sistemas multiplanetarios con discos de polvo. Los
c´ırculos azules representan las posiciones de los planetas; las cruces rojas, los discos.
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(a) Sistemas multiplanetarios con posibles discos de polvo (3/5).
(b) Sistemas multiplanetarios con posibles discos de polvo (4/5).
Figura 4.12: Representacio´n esquema´tica de sistemas multiplanetarios con discos de polvo. Los
c´ırculos azules representan las posiciones de los planetas; las cruces rojas, los discos.
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Figura 4.13: Representacio´n esquema´tica de sistemas multiplanetarios con discos de polvo (5/5).
Los c´ırculos azules representan las posiciones de los planetas; las cruces rojas, los discos.
En las Figuras 4.14 y 4.15 se muestran histogramas de las temperaturas y los radios de los
discos, respectivamente. Las temperaturas corresponden a discos fr´ıos, siendo todas inferiores
a 300 K, y la mayor´ıa menores a 200 K. En cuanto a los radios, la gran mayor´ıa de los discos
de polvo se encuentran dentro de las 10 UA. Sin embargo, algunos esta´n mucho ma´s alejados,
llegando a ma´s de 200 UA. Remarcamos que en todos los casos, los discos son externos a los
planetas del sistema. A modo de comparacio´n, los objetos del cinturo´n de asteroides se encuentran
concentrados a distancias entre 2 y 3 UA del Sol, mientras que el cinturo´n de Kuiper se extiende
entre 30 y 50 UA.
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Figura 4.14: Histograma de temperaturas de los discos de polvo.
Figura 4.15: Histograma de radios de los discos de polvo. En el recuadro se muestra un histo-
grama de los sistemas con radios menores a 10 UA, que corresponden a la primera columna del
histograma general.
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Para analizar si estos discos podr´ıan resolverse mediante ima´genes, calculamos un taman˜o
medio y una distancia media de las estrellas. La mediana de los radios es de 4,23 UA, y las
estrellas tienen una distancia mediana de 38,85 pc (en ambos casos, tomamos la mediana y no
la media debido a la presencia de unos pocos valores muy elevados, que volv´ıan la media poco
representativa). Esto nos da un taman˜o angular promedio de 0,1′′, lo cual se encuentra en el
l´ımite de resolucio´n del GPI (Gemini Planet Imager), uno de los instrumentos coronogra´ficos de
u´ltima generacio´n. La mayor´ıa de estos discos ser´ıan, entonces, dif´ıciles de resolver.
4.5 Comparacio´n con la Literatura
Autores como Ribas et al. (2012) y Lawler & Gladman (2012) realizaron trabajos sobre la
existencia de discos de polvo en estrellas con planetas de la muestra Kepler, buscando excesos
en IR en los datos del Preliminary Release Catalog de WISE. Ambos encontraron evidencias
de discos de polvo en algunas de las estrellas Kepler: Ribas et al. (2012) en 12 estrellas y
Lawler & Gladman (2012) en 8. Para decir que un candidato tiene excesos, Lawler & Gladman
(2012) definen un para´metro δ para cada banda igual a la magnitud observada menos la teo´rica
(obtenida de modelos de Kurucz), dividido por el error de WISE en esa banda; y aceptan a los
candidatos con excesos de 5δ sobre la magnitud teo´rica. Ribas et al. (2012), en cambio, definen
un para´metro χ como la resta de los flujos dividida por la incertidumbre total, que abarca tanto
el error de WISE como la incertudumbre en el ajuste; y aceptan a los candidatos con excesos de
2χ sobre el flujo teo´rico.
Dado que estos trabajos toman candidatos de la base Kepler en distintas e´pocas, y adoptan
criterios de seleccio´n distintos, sus muestras no coinciden enteramente; sin embargo, hay algunos
casos en comu´n. En la Figura 4.16 se muestran las SEDs de ambos trabajos para uno de estos
sistemas, la estrella KOI 1099, que posee adema´s un candidato planetario. Resulta interesante
el hecho de que, para los mismos datos, Lawler & Gladman (2012) eligen una temperatura de
cuerpo negro para ajustar el exceso IR que es ma´s del doble que la presentada por Ribas et
al. (2012). Esto se repite en los otros casos en comu´n, KOI 469 (tambie´n con un candidato
planetario) y KOI 559 (que actualmente es considerado un falso positivo); para ambos, Lawler
& Gladman (2012) citan una temperatura mayor al doble de la dada por Ribas et al. (2012).
(a) SED para KOI 1099 de Lawler & Gladman (2012).
El ajuste de cuerpo negro al exceso IR corresponde a
T = 487 K.
(b) SED para KOI 1099 de Ribas et al. (2012). El ajuste
de cuerpo negro al exceso IR corresponde a T = 200 K.
Figura 4.16: SEDs de distintos autores para la estrella KOI 1099, que muestra excesos en IR que
podr´ıan deberse a un disco de polvo.
Posteriormente, en Mer´ın et al. (2014), los autores de Ribas et al. (2012), junto con otros,
volvieron a estudiar la muestra de Kepler (actualizada a Febrero de 2012) utilizando el All-Sky
69
Catalog de WISE. En este trabajo, presentan 19 sistemas, de los cuales so´lo dos coinciden con
los seleccionados en Ribas et al. (2012); el resto muestran evidencias de contaminacio´n en los
datos finales de WISE, por lo cual los descartan. Para estos 19 sistemas obtienen fotometr´ıa en
100 µm y 160 µm con el instrumento PACS del Herschel Space Observatory, con el objetivo de
analizar si muestran emisio´n en IR lejano; de encontrarse, ser´ıan evidencia de discos grandes y
fr´ıos en estas estrellas. Ninguno de los sistemas fue detectado en estas bandas, lo cual indica que
los discos de estas estrellas, si existen, emiten principalmente en IR medio.
Tenemos en nuestro anal´ısis solo un sistema en comu´n con estos trabajos: el sistema Kepler-
215, que fue observado por Mer´ın et al. (2014), bajo el nombre KIC 8962094 (tambie´n analizan
los sistemas Kepler-219 y Kepler-367, para los cuales obtuvimos excesos en solo un filtro). Sin
embargo, en este trabajo no se estimaron para´metros para los discos, por lo cual no podemos
realizar una comparacio´n. La gran mayor´ıa de los sistemas considerados tanto por Ribas et al.
(2012) como por Lawler & Gladman (2012) son sistemas con so´lo un candidato planetario (algu-
nos incluso han sido identificados posteriormente como falsos positivos). En cuanto a los u´nicos
dos sistemas multiplanetarios considerados por estos autores (Kepler-55 por Lawler & Gladman
(2012) y Kepler-121 por Ribas et al. (2012)), ninguno presenta excesos los suficientemente gran-
des en dos filtros para entrar en nuestro ana´lisis. De todas maneras, notamos que la temperatura
promedio de los discos analizados en esta seccio´n, T = 148 K, es muy similar a la temperatura
promedio de los sistemas estudiados por Ribas et al. (2012), que es T = 146 K, y se diferencia
de los discos considerados por Lawler & Gladman (2012), que tienen T = 435 K.
4.6 Comentarios Finales
En este cap´ıtulo, hemos analizado la posibilidad de que existan discos de polvo en los sistemas
multiplanetarios. Para ello, estudiamos las distribuciones espectrales de energ´ıa y seleccionamos
los sistemas con excesos IR en 2 o ma´s filtros. Para los 73 sistemas seleccionados, estimamos
la temperatura y el radio de los discos de polvo. Obtuvimos discos relativamente fr´ıos, que en
todos los casos eran externos a los sistemas planetarios.
Remarcamos aqu´ı el hecho de que se poseen, en general, excesos en solamente dos bandas
en el IR medio. Esto implica que los sistemas deben pensarse simplemente como candidatos a
tener discos de polvo; asimismo, los para´metros calculados no pueden considerarse como ma´s que
una primer estima. Nos remitimos nuevamente a la Figura 4.16, y a las temperaturas dispares
estimadas para este disco, como ejemplo de los problemas que acarrea la escasez de informacio´n.
Para tener mayor seguridad en la existencia de estos discos debris, y valores ma´s confiables de
sus para´metros, ser´ıan necesarias observaciones en longitudes de onda mayores, en el IR lejano
y en sub-mm.
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Conclusiones
En este trabajo, hemos analizado 473 sistemas exoplanetarios mu´ltiples, considerando las estre-
llas que los albergan, los planetas que los componen, y la posible presencia de discos de polvo.
En cuanto a las estrellas, abarcan tipos espectrales de M a F, predominando las de tipo G,
y tienden a ser del taman˜o del Sol o ma´s pequen˜as. Esto se debe a tendencias de bu´squeda y
observacio´n: se han buscado planetas principalmente en estrellas similares al Sol, como se detalla
en la Seccio´n 3.2. Las estrellas tienden a tener metalicidad sub solar; se diferencian en esto de
las estrellas que albergan Hot Jupiters, que son en general ma´s meta´licas que el Sol.
Para analizar las propiedades planetarias, dividimos a los sistemas en chicos (2 o 3 planetas)
y grandes (4 o ma´s planetas). En ambos casos, encontramos evidencias de un orden preferencial
de planetas, siendo los planetas internos ma´s chicos que los externos en el 65 %−70 % de los pares
planetarios. Encontramos tambie´n relaciones crecientes entre la suma total de masas planetarias
(o, cuando las masas no son conocidas, los radios) y la masa (o el radio) estelar de cada sistema;
si bien hay una alta dispersio´n, los p-values bajos indican que estas relaciones son significativas.
Luego, nos centramos en los sistemas grandes. Definimos como para´metros para este estudio
la razo´n de taman˜os (cociente entre los taman˜os del planeta ma´s chico y ma´s grande de cada
sistema) y la compactez (cociente entre los semiejes del planeta ma´s cercano y ma´s lejano a la es-
trella). Encontramos una relacio´n entre estos dos para´metros: los sistemas ma´s compactos tienen
menor variacio´n de taman˜os y viceversa. Analizamos tambie´n la estabilidad de estos sistemas
mediante el ca´lculo de Radios de Hill, encontrando que la gran mayor´ıa ser´ıan efectivamente
estables. Destacamos de todas formas que esto es un ana´lisis tentativo, debido a la necesidad de
estimar en muchos casos las masas planetarias a partir de sus radios. Estudiamos la existencia
de “Leyes” de Titus-Bode: progresiones geome´tricas en semieje que, en la mayor´ıa de los casos,
tienen para´metros libres similares, y ajustan bastante bien las posiciones reales de los plane-
tas. No adjudicamos a las mismas, en principio, ningu´n sentido f´ısico, sino que nos limitamos a
sen˜alar una curiosidad nume´rica. Finalmente, realizamos una comparacio´n de aquellos sistemas
que poseen al menos un planeta en la zona de habitabilidad con el Sistema Solar. Encontramos
una gran variacio´n en estos sistemas planetarios, tanto en las estrellas que los albergan como
en los planetas que los componen. La u´nica caracter´ıstica comu´n es que todos, incluyendo el
Sistema Solar, son sistemas poco compactos.
Estudiamos tambie´n la posibilidad de la existencia de discos de polvo, o discos debris, en
los sistemas multiplanetarios estudiados. Para ello, obtuvimos las distribuciones espectrales de
energ´ıa (SEDs) y las analizamos en busca de excesos en IR. Encontramos 340 sistemas con
excesos, 87 sin excesos, y 45 sin datos en VOSA (VO SED Analyzer, de donde obtuvimos
las SEDs). Notamos diferencias entre las estrellas que muestran excesos en IR, los cuales son
evidencias de posibles discos debris, y las estrellas sin excesos: las estrellas con excesos tienden
a ser menos meta´licas y ma´s pequen˜as que aquellas sin excesos IR. En cuanto a los planetas,
la suma total de masas planetarias (o en su defecto, radios planetarios) tiende a ser menor
para sistemas sin excesos, indicando que en estos sistemas hay una menor cantidad de masa
concentrada en forma de planetas. Finalmente, estimamos el radio y la temperatura para los
discos de polvo. Obtenemos en todos los casos discos relativamente fr´ıos (T = 148 K), y externos
a los sistemas planetarios.
En conclusio´n, entonces, encontramos una gran variedad de sistemas planetarios, en las es-
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trellas, la estructura de los sistemas, y los planetas y discos que los componen. Hay, sin embargo,
algunas tendencias universales, que se han detallado en esta seccio´n. Debemos destacar que no
se puede descartar en forma contundente la presencia de sesgos observacionales debidos a las
limitaciones naturales de las te´cnicas de deteccio´n - para los ana´lisis estelares y planetarios -
y a la falta de observaciones en IR lejano y sub-mm - para los discos de polvo. Los resultados
aqu´ı discutidos deben considerarse como tendencias emergentes, que podra´n ser reafirmadas a
medida que las nuevas observaciones lo permitan.
72
Ape´ndice A
Distribuciones Espectrales de
Energ´ıa para Sistemas
Exoplanetarios Mu´ltiples con
Excesos
En este ape´ndice se presentan las distribuciones espectrales de energ´ıa de los 73 sistemas con
excesos IR en dos o ma´s filtros.
Para obtener los datos fotome´tricos, VOSA realiza una bu´squeda en catalogos de las coor-
denadas dadas, con un radio de bu´squeda de 5 segundos de arco. Debido a esto, en ocasiones
se puede estar tomando flujos de otras fuentes cercanas, obtenie´ndose valores muy por debajo
de cualquier ajuste razonable de cuerpo negro para la fuente que deseamos analizar. VOSA es
capaz de filtrar automa´ticamente estos valores, y - si bien los presenta en la SED - no los utiliza
al momento de realizar ajustes de modelos tales como un cuerpo negro.
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(a) (b)
(c) (d)
Figura A.1: SEDs obtenidas mediante VOSA. La l´ınea azul representa el cuerpo negro ajustado; los puntos rojos, las observaciones usadas para el ajuste; los
puntos amarillos y negros, observaciones no fiteadas que yacen dentro del radio de bu´squeda empleado (5”).
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(a) (b)
(c) (d)
Figura A.2: SEDs obtenidas mediante VOSA. La l´ınea azul representa el cuerpo negro ajustado; los puntos rojos, las observaciones usadas para el ajuste; los
puntos amarillos y negros, observaciones no fiteadas que yacen dentro del radio de bu´squeda empleado (5”).
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(a) (b)
(c) (d)
Figura A.3: SEDs obtenidas mediante VOSA. La l´ınea azul representa el cuerpo negro ajustado; los puntos rojos, las observaciones usadas para el ajuste; los
puntos amarillos y negros, observaciones no fiteadas que yacen dentro del radio de bu´squeda empleado (5”).
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(a) (b)
(c) (d)
Figura A.4: SEDs obtenidas mediante VOSA. La l´ınea azul representa el cuerpo negro ajustado; los puntos rojos, las observaciones usadas para el ajuste; los
puntos amarillos y negros, observaciones no fiteadas que yacen dentro del radio de bu´squeda empleado (5”).
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(a) (b)
(c) (d)
Figura A.5: SEDs obtenidas mediante VOSA. La l´ınea azul representa el cuerpo negro ajustado; los puntos rojos, las observaciones usadas para el ajuste; los
puntos amarillos y negros, observaciones no fiteadas que yacen dentro del radio de bu´squeda empleado (5”).
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(a) (b)
(c) (d)
Figura A.6: SEDs obtenidas mediante VOSA. La l´ınea azul representa el cuerpo negro ajustado; los puntos rojos, las observaciones usadas para el ajuste; los
puntos amarillos y negros, observaciones no fiteadas que yacen dentro del radio de bu´squeda empleado (5”).
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(a) (b)
(c) (d)
Figura A.7: SEDs obtenidas mediante VOSA. La l´ınea azul representa el cuerpo negro ajustado; los puntos rojos, las observaciones usadas para el ajuste; los
puntos amarillos y negros, observaciones no fiteadas que yacen dentro del radio de bu´squeda empleado (5”).
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(a) (b)
(c) (d)
Figura A.8: SEDs obtenidas mediante VOSA. La l´ınea azul representa el cuerpo negro ajustado; los puntos rojos, las observaciones usadas para el ajuste; los
puntos amarillos y negros, observaciones no fiteadas que yacen dentro del radio de bu´squeda empleado (5”).
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(a) (b)
(c) (d)
Figura A.9: SEDs obtenidas mediante VOSA. La l´ınea azul representa el cuerpo negro ajustado; los puntos rojos, las observaciones usadas para el ajuste; los
puntos amarillos y negros, observaciones no fiteadas que yacen dentro del radio de bu´squeda empleado (5”).
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(a) (b)
(c) (d)
Figura A.10: SEDs obtenidas mediante VOSA. La l´ınea azul representa el cuerpo negro ajustado; los puntos rojos, las observaciones usadas para el ajuste; los
puntos amarillos y negros, observaciones no fiteadas que yacen dentro del radio de bu´squeda empleado (5”).
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(a) (b)
(c) (d)
Figura A.11: SEDs obtenidas mediante VOSA. La l´ınea azul representa el cuerpo negro ajustado; los puntos rojos, las observaciones usadas para el ajuste; los
puntos amarillos y negros, observaciones no fiteadas que yacen dentro del radio de bu´squeda empleado (5”).
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(a) (b)
(c) (d)
Figura A.12: SEDs obtenidas mediante VOSA. La l´ınea azul representa el cuerpo negro ajustado; los puntos rojos, las observaciones usadas para el ajuste; los
puntos amarillos y negros, observaciones no fiteadas que yacen dentro del radio de bu´squeda empleado (5”).
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(c) (d)
Figura A.13: SEDs obtenidas mediante VOSA. La l´ınea azul representa el cuerpo negro ajustado; los puntos rojos, las observaciones usadas para el ajuste; los
puntos amarillos y negros, observaciones no fiteadas que yacen dentro del radio de bu´squeda empleado (5”).
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(c) (d)
Figura A.14: SEDs obtenidas mediante VOSA. La l´ınea azul representa el cuerpo negro ajustado; los puntos rojos, las observaciones usadas para el ajuste; los
puntos amarillos y negros, observaciones no fiteadas que yacen dentro del radio de bu´squeda empleado (5”).
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(a) (b)
(c) (d)
Figura A.15: SEDs obtenidas mediante VOSA. La l´ınea azul representa el cuerpo negro ajustado; los puntos rojos, las observaciones usadas para el ajuste; los
puntos amarillos y negros, observaciones no fiteadas que yacen dentro del radio de bu´squeda empleado (5”).
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(a) (b)
(c) (d)
Figura A.16: SEDs obtenidas mediante VOSA. La l´ınea azul representa el cuerpo negro ajustado; los puntos rojos, las observaciones usadas para el ajuste; los
puntos amarillos y negros, observaciones no fiteadas que yacen dentro del radio de bu´squeda empleado (5”).
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(a) (b)
(c) (d)
Figura A.17: SEDs obtenidas mediante VOSA. La l´ınea azul representa el cuerpo negro ajustado; los puntos rojos, las observaciones usadas para el ajuste; los
puntos amarillos y negros, observaciones no fiteadas que yacen dentro del radio de bu´squeda empleado (5”).
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(a) (b)
(c) (d)
Figura A.18: SEDs obtenidas mediante VOSA. La l´ınea azul representa el cuerpo negro ajustado; los puntos rojos, las observaciones usadas para el ajuste; los
puntos amarillos y negros, observaciones no fiteadas que yacen dentro del radio de bu´squeda empleado (5”).
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(a)
Figura A.19: SEDs obtenidas mediante VOSA. La l´ınea azul representa el cuerpo negro ajustado; los puntos rojos, las observaciones usadas para el ajuste; los
puntos amarillos y negros, observaciones no fiteadas que yacen dentro del radio de bu´squeda empleado (5”).
92
Bibliograf´ıa
Adibekyan, V. Z. et al. (Sept. 2012). “Chemical abundances of 1111 FGK stars from the HARPS
GTO planet search program. Galactic stellar populations and planets”. En: A&A 545, A32,
A32. doi: 10.1051/0004-6361/201219401. arXiv:1207.2388 [astro-ph.EP].
Aumann, H. H. et al. (Mar. 1984). “Discovery of a shell around Alpha Lyrae”. En: ApJ 278,
pp. L23–L27. doi: 10.1086/184214.
Bastian, N., K. R. Covey, & M. R. Meyer (Sept. 2010). “A Universal Stellar Initial Mass Func-
tion? A Critical Look at Variations”. En: ARA&A 48, pp. 339–389. doi: 10.1146/annurev-
astro-082708-101642. arXiv:1001.2965.
Batalha, N. M. et al. (Feb. 2013). “Planetary Candidates Observed by Kepler. III. Analysis of
the First 16 Months of Data”. En: ApJS 204, 24, p. 24. doi: 10.1088/0067-0049/204/2/24.
arXiv:1202.5852 [astro-ph.EP].
Bayo, A. et al. (Dec. 2008). “VOSA: virtual observatory SED analyzer. An application to the
Collinder 69 open cluster”. En: A&A 492, pp. 277–287. doi: 10.1051/0004-6361:200810395.
arXiv:0808.0270.
Beuermann, K. et al. (Oct. 2010). “Two planets orbiting the recently formed post-common
envelope binary NN Serpentis”. En: A&A 521, L60, p. L60. doi: 10.1051/0004- 6361/
201015472. arXiv:1010.3608 [astro-ph.SR].
Ciardi, D. R. et al. (Jan. 2013). “On the Relative Sizes of Planets within Kepler Multiple-
candidate Systems”. En: ApJ 763, 41, p. 41. doi: 10 . 1088 / 0004 - 637X / 763 / 1 / 41.
arXiv:1212.1859 [astro-ph.EP].
Everett, M. E., S. B. Howell, & K. Kinemuchi (Apr. 2012). “A UBV Photometric Survey of
the Kepler Field”. En: PASP 124, pp. 316–322. doi: 10.1086/665529. arXiv:1202.5565
[astro-ph.SR].
Fischer, D. A. & J. Valenti (Apr. 2005). “The Planet-Metallicity Correlation”. En: ApJ 622,
pp. 1102–1117. doi: 10.1086/428383.
Gaudi, B. S. et al. (2008). “Discovery of a Jupiter/Saturn Analog with Gravitational Microlens-
ing”. En: Science 319, pp. 927–. doi: 10.1126/science.1151947. arXiv:0802.1920.
Gonzalez, G. (Feb. 1997). “The stellar metallicity-giant planet connection”. En: MNRAS 285,
pp. 403–412.
Hartman, J. D. et al. (June 2014). “HAT-P-44b, HAT-P-45b, and HAT-P-46b: Three Transiting
Hot Jupiters in Possible Multi-planet Systems”. En: AJ 147, 128, p. 128. doi: 10.1088/0004-
6256/147/6/128. arXiv:1308.2937 [astro-ph.EP].
Kalas, P. et al. (Nov. 2008). “Optical Images of an Exosolar Planet 25 Light-Years from Earth”.
En: Science 322, pp. 1345–. doi: 10.1126/science.1166609. arXiv:0811.1994.
Kenyon, S. J. & L. Hartmann (Nov. 1995). “Pre-Main-Sequence Evolution in the Taurus-Auriga
Molecular Cloud”. En: ApJS 101, p. 117. doi: 10.1086/192235.
Lagrange, A.-M. et al. (Jan. 2009). “A probable giant planet imaged in the β Pictoris disk.
VLT/NaCo deep L’-band imaging”. En: A&A 493, pp. L21–L25. doi: 10.1051/0004-6361:
200811325. arXiv:0811.3583.
Lawler, S. M. & B. Gladman (June 2012). “Debris Disks in Kepler Exoplanet Systems”. En:
ApJ 752, 53, p. 53. doi: 10.1088/0004-637X/752/1/53. arXiv:1112.0368 [astro-ph.EP].
Lissauer, J. J. et al. (Feb. 2011a). “A closely packed system of low-mass, low-density planets
transiting Kepler-11”. En: Nature 470, pp. 53–58. doi: 10.1038/nature09760. arXiv:1102.
0291 [astro-ph.EP].
93
Lissauer, J. J. et al. (Nov. 2011b). “Architecture and Dynamics of Kepler’s Candidate Multiple
Transiting Planet Systems”. En: ApJS 197, 8, p. 8. doi: 10.1088/0067-0049/197/1/8.
arXiv:1102.0543 [astro-ph.EP].
Lissauer, J. J. et al. (Mar. 2014). “Validation of Kepler’s Multiple Planet Candidates. II. Refined
Statistical Framework and Descriptions of Systems of Special Interest”. En: ApJ 784, 44,
p. 44. doi: 10.1088/0004-637X/784/1/44. arXiv:1402.6352 [astro-ph.EP].
Lovis, C. et al. (Apr. 2011). “The HARPS search for southern extra-solar planets. XXVIII.
Up to seven planets orbiting HD 10180: probing the architecture of low-mass planetary
systems”. En: A&A 528, A112, A112. doi: 10.1051/0004-6361/201015577. arXiv:1011.
4994 [astro-ph.EP].
Maldonado, J. et al. (May 2012). “Metallicity of solar-type stars with debris discs and planets?”.
En: A&A 541, A40, A40. doi: 10.1051/0004-6361/201218800. arXiv:1202.5884 [astro-ph.EP].
Marois, C. et al. (Nov. 2008). “Direct Imaging of Multiple Planets Orbiting the Star HR 8799”.
En: Science 322, pp. 1348–. doi: 10.1126/science.1166585. arXiv:0811.2606.
Marois, C. et al. (Dec. 2010). “Images of a fourth planet orbiting HR 8799”. En: Nature 468,
pp. 1080–1083. doi: 10.1038/nature09684. arXiv:1011.4918 [astro-ph.EP].
Mayor, M. & D. Queloz (Nov. 1995). “A Jupiter-mass companion to a solar-type star”. En:
Nature 378, pp. 355–359. doi: 10.1038/378355a0.
Mer´ın, B. et al. (Sept. 2014). “Herschel/PACS photometry of transiting-planet host stars with
candidate warm debris disks”. En: A&A 569, A89, A89. doi: 10.1051/0004-6361/201322956.
arXiv:1409.0572 [astro-ph.SR].
Morton, T. D. & J. A. Johnson (Sept. 2011). “On the Low False Positive Probabilities of Kepler
Planet Candidates”. En: ApJ 738, 170, p. 170. doi: 10.1088/0004- 637X/738/2/170.
arXiv:1101.5630 [astro-ph.EP].
Muterspaugh, M. W. et al. (Dec. 2010). “The Phases Differential Astrometry Data Archive.
V. Candidate Substellar Companions to Binary Systems”. En: AJ 140, pp. 1657–1671. doi:
10.1088/0004-6256/140/6/1657. arXiv:1010.4048 [astro-ph.SR].
R Core Team (2014). R: A Language and Environment for Statistical Computing. R Foundation
for Statistical Computing. Vienna, Austria. url: http://www.R-project.org.
Ribas, A´. et al. (May 2012). “Warm debris disks candidates in transiting planets systems”. En:
A&A 541, A38, A38. doi: 10.1051/0004-6361/201118306. arXiv:1203.0013 [astro-ph.EP].
Rowe, J. F. et al. (Mar. 2014). “Validation of Kepler’s Multiple Planet Candidates. III. Light
Curve Analysis and Announcement of Hundreds of New Multi-planet Systems”. En: ApJ
784, 45, p. 45. doi: 10.1088/0004-637X/784/1/45. arXiv:1402.6534 [astro-ph.EP].
Sahlmann, J. et al. (Aug. 2013). “Astrometric orbit of a low-mass companion to an ultracool
dwarf”. En: A&A 556, A133, A133. doi: 10.1051/0004-6361/201321871. arXiv:1306.3225
[astro-ph.SR].
Su, K. Y. L. et al. (July 2005). “The Vega Debris Disk: A Surprise from Spitzer”. En: ApJ 628,
pp. 487–500. doi: 10.1086/430819. eprint: astro-ph/0504086.
Torres, G. et al. (Oct. 2004). “Testing Blend Scenarios for Extrasolar Transiting Planet Candi-
dates. I. OGLE-TR-33: A False Positive”. En: ApJ 614, pp. 979–989. doi: 10.1086/423734.
eprint: astro-ph/0406627.
— (Jan. 2005). “Testing Blend Scenarios for Extrasolar Transiting Planet Candidates. II. OGLE-
TR-56”. En: ApJ 619, pp. 558–569. doi: 10.1086/426496. eprint: astro-ph/0410157.
Tuomi, M. (July 2012). “Evidence for nine planets in the HD 10180 system”. En: A&A 543,
A52, A52. doi: 10.1051/0004-6361/201118518. arXiv:1204.1254 [astro-ph.EP].
Udry, S. & N. C. Santos (Sept. 2007). “Statistical Properties of Exoplanets”. En: ARA&A 45,
pp. 397–439. doi: 10.1146/annurev.astro.45.051806.110529.
Wolszczan, A. & D. A. Frail (Jan. 1992). “A planetary system around the millisecond pulsar
PSR1257 + 12”. En: Nature 355, pp. 145–147. doi: 10.1038/355145a0.
Wyatt, M. C. (Sept. 2008). “Evolution of Debris Disks”. En: ARA&A 46, pp. 339–383. doi:
10.1146/annurev.astro.45.051806.110525.
94
